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Tema de la tapa. Nebulosa gaseosa Messier 16, cn la constelación de la Ser- 
piente. Las numerosas y pequeñas nubes oscuras de polvo podrían ser estre- 
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EL UNIVERSO 


INTRODUCCIÓN 


La Astronomía 


La Astronomía es la ciencia que estudia los cuerpos celestes —la 
Luna, el Sol, los planetas, las estrellas, las galaxias y demás objetos 
que se observan en el cielo—, sus posiciones, movimientos y naturaleza 
y, además, propone y analiza hipótesis sobre el origen y evolución de 
los mismos. 

La Astronomía está considerada como la más antigua de las cien- 
cias. Los hombres primitivos observaban la posición y el movimiento 
de los astros ya con propósitos rituales o en un intento de prever el 
futuro humano o para hechos concretos, como medir el tiempo, esta- 
blecer fechas para las labores agrícolas, predecir los eclipses, etc. 

Pese al interés demostrado desde la antigúedad, su desarrollo como 
investigación sistemática del universo sólo se inició en los siglos XVI 
y XVII. Así, Copérnico (1473-1543) publica, el año de su muerte, la hi- 
pótesis heliocéntrica sobre el movimiento de los planetas, y Tycho Brahe 
(1546-1601) confecciona sus catálogos estelares; Johannes Kepler 
(1571-1630) descubre las leyes de los movimientos de los planetas, 
dadas a conocer los años 1609 y 1619; Galileo Galilei (1546-1642) 
construye el primer telescopio en 1609, e Isaac Newton (1643-1727) 
enuncia, en 1687, la ley de gravitación universal. Estos hechos tras- 
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cendentales modifican el concepto vigente hasta entonces de la Astro- 
nomía y constituyen las bases científicas de su ulterior evolución. 

A diferencia de otras ciencias, como la Física y la Química, en las 
cuales es posible realizar exhaustivas experiencias bajo condiciones con- 
troladas de laboratorio, la Astronomía sólo puede estudiar los procesos 
que efectúa la naturaleza por sí misma, siendo, por consiguiente, im- 
posible para el hombre modificar lo que ocurre en los astros. De esta 
manera toda la información es obtenida a través de las observaciones 
Éstas son realizadas con instrumentos especiales, los telescopios, los que 
forman parte del equipo corriente de los observatorios astronómicos. 

La Astronomía comprende las siguientes ramas: astronomía esférica, 
que se refiere a la determinación de las posiciones que ocupan en el 
cielo los cuerpos celestes; mecánica celeste, que estudia sus movimien- 
tos en el espacio; astrofísica, que se ocupa de lo relacionado con su 
naturaleza, dimensión, composición y evolución; radiovastronomía, que 
los investiga mediante ondas de radio; y cosmología, que abarca el estu- 
dio del universo como un todo, su origen y evolución. 


IDEA GENERAL DEL UNIVERSO 


Se designa con el nombre de universo al conjunto de los cuerpos 
celestes. El fin de la Astronomía es ofrecer una descripción del mismo, 
de sus elementos componentes, y también de las diversas relaciones 
que vinculan unos con otros. 

En la actualidad sabemos que la Tierra se mueve alrededor del Sol, 
como lo hacen los otros ocho planetas. La Luna, su satélite, gira a su 
vez alrededor de la Tierra al igual que los demás satélites en torno de 
sus planetas centrales. Por su parte el Sol, centro del sistema plane- 
tario, en el que también se incluyen los asteroides, los cometas, los 
meteoros y la.luz zodiacal, forma parte de un conglomerado de nume- 
rosas estrellas, polvo y gas interestelar denominado Vía Láctea. Dentro 
de ésta algunas estrellas tienden a agruparse: son los cúmulos estelares. 

Además de la Vía Láctea, otras galaxias, algunas similares a aquélla 
y otras no, aparecen agrupadas en cúmulos que serían los mayores 
elementos conocidos constituyentes del universo. 

Por último están los cuasar, extraños objetos de gran luminosidad 
en la radiación correspondiente a las ondas de radio, de los que no se 
tiene una idea muy clara sobre su constitución. Se presume que la 
correcta interpretación de su estructura cambiará en el futuro algunas 
de las ideas actuales sobre la constitución y evolución del universo. 

Se describen a continuación los objetos más significativos del uni- 
verso: el sistema Tierra-Luna, el sistema solar, las estrellas, la Vía Lác- 
tea, las galaxias y los cuasar. 
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Descripción sucinta 
de los objetos celestes 


Sistema Tierra-Luna. La Tierra es uno de los planetas que se mue- 
ven alrededor del Sol. Tiene un satélite, la Luna, cuyo diámetro equi- 
vale a casi un cuarto del diámetro terrestre. Se desplaza alrededor 
de nuestro planeta aproximadamente en un mes. Ambos, la Tierra y 
la Luna, no son cuerpos luminosos y sólo brillan al reflejar la luz del Sol. 


Sistema solar. Se compone de 9 planetas, cada uno de ellos con 
sus satélites, y de un grupo numeroso de pequeños cuerpos que giran 
alrededor del Sol, entre Marte y Júpiter, denominados asteroides o pe- 
queños planetas. 

También forman parte del sistema solar los cometas, algunos de 
los cuales se observan a simple vista y presentan un aspecto deslum- 
brante cuando adquieren una notable cola; los meteoros, pequeños 
cuerpos o partículas que se desplazan dentro del sistema moviéndose 
alrededor del Sol, poniéndose incandescentes al rozar la atmósfera te- 
rrestre; la luz zodiacal, un polvo muy fino que refleja la luz solar. 

Ninguno de estos cuerpos emite luz propia, con excepción de los 
cometas, que en las cercanías del Sol son afectados por la alta tem- 
peratura, y deben parte del brillo a su propia radiación. Todos los de- 
más miembros del sistema sólo reflejan la luz del Sol. 

Las características de nuestro sistema planetario son únicas; hasta 
ahora no se ha descubierto ningún otro similar, aunque si la estrella 
más cercana tuviera su sistema planetario sería imposible detectarlo 
desde la Tierra con los actuales instrumentos de observación. 


Estrellas. El Sol —dentro de un enjambre de cientos de miles de 
millones de estrellas (100 000 000 000 = 101)-— es un objeto de ca- 
racterísticas normales. 

Se presenta como una esfera de gas incandescente, de color ama- 
rillento, con un diámetro de aproximadamente 1 400 000 kilómetros. 
Es de mediano tamaño si se lo compara con algunas estrellas tan gran- 
des como la distancia de la Tierra al Sol (150 000 000 km) o tan pe- 
queñas como la Tierra misma (13 500 km de diámetro). 

Las distancias entre las estrellas son inmensas. La más cercana a 
nosotros está a 300 000 veces la distancia de la Tierra al Sol; si viajá- 
ramos a la velocidad de la luz (c= 300 000 km/s) tardaríamos unos 
cuatro años en llegar a ella. 

El espacio entre las estrellas no se encuentra totalmente vacío, ya 
que hay partículas de polvo y, también, átomos y moléculas. La dis- 
tribución de este material interestelar no es uniforme: en ciertas zonas 
tiende a acumularse, observándose, entonces, nubes de gas que pueden 
brillar si están cerca de estrellas muy luminosas. Además el polvo 
absorbe la luz de las estrellas que se encuentran detrás, enrojeciéndola. 
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Polo Sur 


ll Nube 
de 


| Magallanes 
Su presencia se puede detectar en fotografías de campos estelares 
muy densos, donde se distingue en algunas regiones la falta de estrellas. Dorado 


| La Vía Láctea. La Vía Láctea es un sistema compuesto por estre- 
llas, polvo y gas. Si se observa el cielo a simple vista, se advierte una 
banda luminosa que la cruza. El número de estrellas que aparece en 
la misma es enorme, y casi todas distribuidas de manera tal que for- 
man una figura muy achatada y de gran diámetro. Para un observador 
ubicado fuera del sistema presentaría la forma de un pequeño núcleo 
estérico con dos brazos que, partiendo de puntos simétricos, dan varias 
vueltas a su alrededor. Es, por consiguiente, una galaxia espiral, cuyo 
| diámetro supera unas treinta veces el espesor, 


Galaxias. Además de la Vía Láctea se observan en el universo in- 
contables galaxias. 3% canopo 
La galaxia se define como un conglomerado de estrellas, polvo y ha 
gas que presenta una estructura más o menos definida. Los diámetros 
| de las distintas galaxias están comprendidos entre 10000 y 150 000 A e 
! años luz *; sus formas son variadas: unas, espirales como la Vía Láctea; - 


ÑÑ Cúmulo abierto 








Aspecto del cielo en las proximidades del polo sur celeste; se 


* Un año luz es la distancia que recorre la luz en un año; es igual a 1 
advierte la presencia de la Nube Mayor de Magallanes. 


9 500 000 000 000 km =9,5 x 10' km, considerando que la vetocidad de la luz es de 
300 000 km/s. 

otras, elípticas; y las hay, también, irregulares, como las Nubes de Ma 
gallanes. Algunos de estos objetos celestes son, asimismo, potentes 
emisores de radioondas. Están bastante alejadas unas de otras —más 
de un millón de años luz—, aunque tienden a agruparse en cúmulos de 
galaxias como la Vía Láctea, que forma parte del Grupo Local compuesto 
de unos 17 miembros. 

Por su gran distancia de la Vía Láctea, las galaxias presentan, en 
todos los casos, un aspecto nebuloso difuso y la resolución de las más 
cercanas en estrellas sólo es posible mediamte fotografías obtenidas 
con los más grandes telescopios. 


Los cuasar. Son objetos de composición y estructura desconocidas; 
su propiedad más importante es la de ser potentes emisores de radioon- 
das. De acuerdo con el espectro obtenido mediante el telescopio óp- 
tico, y a la interpretación que se le da, los cuasar se alejan de nosotros 
a velocidades enormes. 

Fotografías de larga exposición, logradas a través del telescopio, 
señalan que los cuasar tienen un aspecto puntual, aunque algunos 
presentan pequeños “apéndices” que indican irregularidades en su 
estructura. 

El diámetro aparente es muy pequeño, bastante menor que 1”, lo 
que permite deducir que sus dimensiones reales deben ser, asimismo, 


4 Nebulosa gaseosa alrededor de y Carena. 











muy pequeñas, posiblemente miles de veces menores que las galaxias 
normales. Esto estaría de acuerdo con el hecho de que se observan 
rápidas variaciones de brillo, explicable sólo por la circunstancia de 
ser objetos de pequeño tamaño. 


Aspecto del cielo 


Constelaciones. Los griegos, de la misma manera que lo hicieron 
los chinos, babilonios y egipcios, dividieron el cielo en constelaciones, 





Aspecto del cielo en la región de Escorpión. En el esquema, l: 
flecha indica la posición del cúmulo de estrellas Messier 7 
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es decir, en aparentes configuraciones de estrellas a las que dieron 
nombres de seres mitológicos, animales, etc. La astronomía moderna 
sigue haciendo uso de esas mismas constelaciones, y además agregó 
otras, situadas en las cercanías del polo sur, que no eran conocidas 
en la antigúedad. 

Las constelaciones permiten situar distintas regiones del cielo, de 
la misma manera como se ubican las naciones sobre la superficie terres- 
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Aspecto del cielo en la región correspondiente a la constelación 
de Orión, muy evidente en los meses de verano. 


En el esquema, la flecha indica la posición de la nebulosa 
de Orión. 


tre. En los mapas celestes se conservan 88 constelaciones, de distinta 
forma y tamaño. Los nombres de la mayoría tienen origen griego y los 
nombres latinos actuales son traducciones de la denominación inicial. 


La zona del cielo donde aparentemente se mueven el Sol, la Luna 
y los planetas, la región de la eclíptica, así llamada porque en ella se 
producen los eclipses, corresponde a las constelaciones de origen más 
antiguo. Son 12 y se las designa también como los signos del zodíaco. 
Sus nombres son posiblemente de origen babilónico. En la tabla 1 de 
página 23 se indican las constelaciones zodiacales con sus respectivas 
denominaciones en castellano. 


Los signos del zodíaco se cuentan a partir del equinoccio vernal, 
uno de los extremos de la recta de intersección de la eclíptica con la 
proyección del ecuador terrestre en el cielo, y se extienden hacia el este 
a lo largo de la eclíptica. Tradicionalmente el Sol entra en cada cons- 
telación el 21 de cada mes, es decir, el 21 de marzo en Aries (Carnero), 
el 21 de abril en Taurus (Toro), etc. En la época de Hiparco (160-125 
a.C.?), quien preparó el primer tatálogo de estrellas que se conoce, 
el 21 de marzo el Sol se encontraba efectivamente en el equinoccio 
vernal, que en ese momento coincidía con Aries, pero en la actualidad, 
por efecto de la precesión de los equinoccios, es decir, el lento despla- 
zamiento hacia el oeste del punto de intersección de la eclíptica con el 
ecuador (ver pág. 15), el Sol entra en Aries a fin de abril. Los que 
siguen creyendo en las influencias astrológicas del Sol, la Luna y los 
planetas sobre la vida del hombre no tienen en cuenta este hecho. 


Catálogos y mapas estelares. Aproximadamente 50 de las estrellas 
más brillantes del cielo tienen nombre, alguno de origen griego, como 
Sirio, y otras, como Rigel y Aldebarán, de procedencia árabe. 


En los mapas estelares que preparó Johannes Bayer denominados 
Uranometría (1603), se introdujo la designación actual de las estrellas 
más brillantes de cada constelación por letras del alfabeto griego. Así, 
la estrella más brillante de cada constelación se designa con a, la si- 
guiente con f, y así sucesivamente, seguida por el nombre de la cons- 
telación. Por ejemplo, la estrella más brillante de Carena, conocida 
también como Canopo, se indica a Carena. 


Las estrellas de brillo más débil de cada constelación suelen de- 
signarse por números de acuerdo con un esquema ideado por el astró- 
nomo inglés Flamsteed en 1729. Así, por ejemplo, 61 Cisne. 


Por supuesto, todas estas designaciones sólo comprenden las estre- 
llas más brillantes observables a simple vista. Para las demás y las 
que sólo pueden ser vistas a través del telescopio se utilizan los nú- 
meros de los catálogos en donde se encuentran indicadas. El Obser- 
vatorio de Córdoba publicó en 1892 y años sucesivos un catálogo (Cór- 
doba Durehmusterung) con el mapa correspondiente a unas 600 000 
estrellas hasta la magnitud 9,5, situadas todas en el hemisferio sur. 


En resumen, las estrellas se designan principalmente de tres 
maneras: 


— por una letra griega seguida del nombre de la constelación, como 
a Orión; 


— por el nombre propio de la estrella, por ejemplo: Antares, Vega, 
Arturo, etc.; 


— por el número de catálogo, como Lalande 21185, o Córdoba 
Durchmusterung — 56? 1836. 


Reproducción parcial de la carta Córdoba n? 18, extraída del 
Córdoba Durchmusterung. 
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Movimientos aparentes 


Si un observador situado en algún punto de la superficie terrestre 
observa el cielo, tendrá la impresión de encontrarse ubicado en el cen- 
tro de una esfera, la que se denomina esfera celeste. Sobre ella se 
presentan el Sol, la Luna, los planetas y las estrellas, es decir todos 
los objetos celestes. 


Como la esfera celeste está cortada por el horizonte, que es la 
intersección de la misma con la superficie de la Tierra, sólo se ve, 
en realidad, una semiesfera. Si el observador se sitúa en un lugar ele- 
vado, aumenta el círculo del horizonte y puede ver un número mayor 
de astros que en la posición anterior. Por consiguiente, la esfera celeste 
que ve cada observador depende de su ubicación. 


Si en varias oportunidades sucesivas durante una misma noche, se 
observa la esfera celeste, se verá que las estrellas proyectadas sobre 
ella cambian lentamente de posición desplazándose hacia el oeste. Este 
cambio de posición es una consecuencia del movimiento de rotación 
de la Tierra; de aquí que se vayan presentando a la vista distintas re- 
giones del cielo estrellado. 


1 Movimiento aparente del cielo tal como lo ve un observador 
situado hacia una latitud intermedia del hemisferio sur, que 
mira hacia el punto cardinal sur de su horizonte. Las estrellas 
permanentemente visibles se denominan circumpolares. 

2 Movimiento aparente del cielo tal como lo ve el mismo obser- 
vador cuando mira hacia el punto cardinal norte de su hori- 
zonte. No hay estrellas circumpolares. 





Polo | Sur 





s Horizonte 














Fotografía en la que se advierte el movimiento aparente de las 
estrellas alrededor del polo sur celeste. Los arcos que repre- 
sentan el desplazamiento de los astros son más pequeños cuanto 
más cerca se halla el astro del polo celeste. 


La conclusión de estas observaciones es que las estrellas aparecen 
por el este y se ponen por el oeste, lo cual significa que la rotación 
de la Tierra se realiza en sentido inverso, es decir, del oeste hacia el 
este. Por supuesto, mediante la observación cuidadosa del cielo, se 
puede descubrir que hay estrellas que siempre son visibles, que per- 
manecen constantemente sobre el horizonte, vale decir, no salen ni se 
ponen: son las estrellas circumpolares. En el hemisferio sur y para la 
latitud de Buenos Aires (q =— 35%) se puede observar un punto en el 
cielo a una altura dada sobre el horizonte (igual a la latitud del lugar), 
alrededor del cual toda la esfera celeste parece rotar; las estrellas des- 
criben circunferencias teniendo como centro a ese punto, que corres- 


Altura del polo sur celeste sobre el horizonte, a la latitud de 
Buenos Aires (-35%. Para el observador, sólo es visible el 
cielo que se halla sobre su horizonte. 


Cenit 





Horizonte 





Cenit= Polo Sur celeste 





























Polo Sur 














Horizonte = Ecuador 





El cenit de un observador situado en el polo sur geográfico 
coincide con el polo sur celeste; su horizonte es el ecuador. Para 
este observador todas las estrellas son circumpolares pues nin- 
guna sale ni se pone. El sentido del movimiento aparente de 
las estrellas es el contrario al de las agujas del reloj. 


ponde a la intersección de la prolongación del eje de rotación de la 
Tierra con la esfera celeste. Se lo denomina polo sur celeste. La estre- 
lla visible a simple vista en el hemisferio celeste sur más cercana al 
polo es y Octante. De manera similar existe otro punto en el hemis- 
ferio celeste norte, es el polo norte celeste y la estrella brillante más 
cercana a él es a Osa Mayor, también conocida como estrella Polar. 


Un caso muy particular es el de un observador ubicado exactamente 
en el polo sur de la Tierra. Éste verá rotar el-cieló de tal manera que 
todas las estrellas serán circumpolares, describiendo circunferencias 
paralelas al horizonte. El polo sur celeste se encontrará exactamente 
sobre su cabeza, o sea en el cenit (punto en la esfera celeste que 


El cenit de un observador situado en el ecuador geográfico se 
halla sobre el plano del ecuador celeste; su horizonte es un 
meridiano sobre el cual se hallan ambos polos celestes: el punto 
cardinal sur coincide con el polo sur celeste, y el norte con el 
polo norte celeste. Como en la figura anterior, las flechas indi- 
can el movimiento aparente de las estrellas. 
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Movimiento aparente de la bóveda celeste para un observador 
situado a la latitud de Buenos Aires (-35%). El polo sur celeste 
se encuentra a 35% sobre el horizonte en dirección al punto 
cardinal sur. 


resulta de la intersección con la dirección de la plomada), y el ecuador 
coincidirá con el horizonte. 

Otro caso singular es el de un observador ubicado en el ecuador 
de la Tierra: verá los polos norte y sur sobre el horizonte coincidiendo 
con los puntos cardinales homónimos y todos los astros permanecerán 
visibles durante 12 horas. 

Cuando el Sol está sobre el horizonte, su luz muy brillante es dis- 
persada por las moléculas de la atmósfera terrestre; se produce de esta 
manera el color azul del cielo que no nos permite ver las estrellas. El 
movimiento de rotación de la Tierra da lugar a que sólo durante un 
lapso diario el Sol sea visible (día), para una parte del planeta, mien- 
tras en la otra parte se encuentra debajo del horizonte y no se lo ve 
(noche); y es en estas condiciones cuando se puede observar el cielo 
estrellado. 

De la observación de la posición del Sol en relación con las estrellas 
que están junto a él a su salida y puesta, se puede comprobar que 
el Sol se desplaza entre las estrellas en dirección al este. Es un movi- 
miento muy lento, pues cada día se oculta unos 4 minutos (exactamente 
3m 562) más tarde que las estrellas con las que se puso el día anterior. 
En el transcurso de un año completa, así, una vuelta en la esfera celeste, 
lo cual indica que el Sol tiene un movimiento aparente propio en el 
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Representación de la Tierra donde se indican el ecuador y la 
proyección de la eclíptica sobre la misma. La traza de la eclíp- 
tica indica la trayectoria ap"ente del Sol; la flecha señala el 
sentido del movimiento. El punto vernal es el extremo de la 
intersección del ecuador con la eclíptica por donde el Sol pasa 
del hemisferio sur al norte. 


cielo, que es totalmente independiente de la rotación diaria de la esfera 
celeste. La trayectoria aparente del Sol sobre la esfera celeste se 
denomina eclíptica. 


Rotación de la Tierra. El fenómeno del día y de la noche y la re- 
petición de aproximadamente las mismas constelaciones en noches su- 


Movimientos de traslación y de rotación de la Tierra sobre la 
eclíptica. 


AA, 
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cesivas, es una consecuencia de la rotación de la Tierra, aunque su 
correcta interpretación resulta de probar que efectivamente la Tierra 
rota y no lo hace el cielo alrededor de la Tierra. 

Las pruebas más evidentes de la rotación de la Tierra alrededor 
de un eje que pasa por los polos son: 


— el péndulo de Foucault; 

= el movimiento hacia el este de los cuerpos en caída libre; 

= el cambio de dirección de los objetos que se mueven horizontal- 
mente, como por ejemplo los proyectiles y los cohetes; 

= el sentido del movimiento de los ciclones. 


El péndulo de Foucault, realizado por primera vez en París en 1851, 
consiste en una bola de hierro suspendida con un cable desde el techo 
de un recinto. Cuando oscila se observa que en el hemisferio sur a 
medida que transcurre el tiempo las oscilaciones se desplazan en sen- 
tido contrario a las agujas del reloj. Esto se debe a que su plano de 
oscilación es invariable, es decir conserva la misma dirección en el 
espacio, pero, por la rotación terrestre, el péndulo cambia su posición 
relativa. Exactamente en el polo sur se obtendría una vuelta completa, 
respecto de un punto fijo en el terreno, en 24 horas. En el ecuador 
terrestre estaría fijo, y a mayores latitudes el movimiento angular, o 
sea el ángulo descripto en una hora, estaría dado por: 15? sen e, don- 
de p es la latitud del lugar. 

Un cuerpo que se deja caer libremente desde una altura retiene 
su movimiento hacia el este, el mismo que tenía cuando se lo soltó y 
que es mayor que el correspondiente al suelo. Se explica porque cuanto 
más alejados están los cuerpos del eje de rotación de la Tierra, más 
rápidamente se mueven. Por este efecto, un cuerpo que se deja caer 
llega al suelo más hacia el este que si no hubiera rotación. 

Un proyectil lanzado desde el ecuador de la Tierra o de una latitud 
negativa en dirección al polo sur se desviará hacia la izquierda, o sea 


Polo_Norte 
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4 Desviación de los proyectiles lanzados desde el ecuador hacia los polos, 


hacia el este. El plano de movimiento del proyectil está fijo en el es- 
pacio, mientras pasa por lugares que se mueven hacia el este más lenta- 
mente que el punto del cual partió. El proyectil, además de su propia 
velocidad, tiene la del lugar de donde partió; por eso, al pasar por zonas 
donde la velocidad de rotación terrestre es menor, aparece desviado 
hacia el este. 

Si el proyectil es disparado desde el polo sur hacia el ecuador, se 
desvía hacia el oeste, puesto que pasa por zonas de mayor velocidad 
hacia el este; de esta manera va quedando rezagado con respecto a 
la rotación de la Tierra. 

El hecho de que los ciclones giren en el sentido de las agujas del 
reloj en el hemisferio sur y en sentido contrario en el norte, es también 
una consecuencia de la rotación de nuestro planeta. 

Se ha comprobado con relojes de gran precisión, como los de cuar- 
zo y los atómicos, que la rotación de la Tierra no es totalmente uni- 
forme. Los resultados obtenidos indican que la duración del día se 
va alargando con lentitud, debido posiblemente al efecto de fricción 
de las mareas. También se ha comprobado que la Tierra rota con mayor 
rapidez en cierta época y, luego, tiende a hacerlo más despacio. 


Traslación de la Tierra. E' movimiento aparente del Sol hacia el 
este y entre las estrellas durante el transcurso del año es una conse- 
cuencia del desplazamiento anual de la Tierra alrededor del Sol. 

La prueba de este desplazamiento resulta de tres hechos, frutos 
de la observación: 

— la paralaje anual de las estrellas, o sea el desplazamiento apa- 

rente de su posición como reflejo del movimiento de traslación 
«de la Tierra; 

— la aberración anual de las estrellas, es decir la composición del 

movimiento de traslación de la Tierra con la velocidad de la luz; 

- el desplazamiento por efecto Doppler de las líneas de los espec- 

tros estelares. El movimiento de alejamiento y de acercamiento 
de las estrellas por efecto de la traslación de la Tierra, se traduce 
en un cambio periódico de la posición de las líneas de los espec- 
tros estelares. 


Estaciones. La repetición de las estaciones es una consecuencia del 
movimiento de revolución de la Tierra alrededor del Sol. El plano en 
donde se desplaza, la eclíptica, no coincide con el plano del ecuador 
terrestre; ambos están inclinados entre sí formando un ángulo de 
23" 27' que se denomina oblicuidad de la eclíptica. 

Debido a que el eje de rotación de la Tierra se conserva paralelo 
a sí mismo durante toda la traslación alrededor del Sol, los polos terres- 
tres modifican su posición relativa con respecto a éste. Así, resulta 
que durante seis meses cada uno de ellos está iluminado continua- 
mente por la luz solar. 
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Por efecto de la rotación terrestre. La línea gruesa indica la direc- 
ción del lanzamiento, y las líneas cortadas la dirección modificada por 
la rotación de la Tierra. Las flechas muestran la variación de la velo- 
cidad de rotación desde el ecuador hacia los polos. 








diciembre 


Ubicación aparente de la Tierra, en relación con el Sol, en las 
fechas en que se inician las cuatro estaciones. 


Al mediodía del 21 de diciembre de cada año, el Sol se encuentra 
exactamente sobre la cabeza de un observador situado en el trópico 
de Capricornio (p =— 23% 27"), circunstancia que señala el comienzo 
del verano (solsticio de diciembre); el 21 de junio, en cambio, el Sol 
aparece perpendicular a la latitud norte p=+ 23% 27”, es decir, al 
trópico de Cáncer (solsticio de junio); se inicia, entonces, el invierno 
del hemisferio sur. El 21 de marzo y el 21 de setiembre el Sol cruza 
el ecuador (q = 0%), y todos los puntos de la Tierra tienen 12 horas 
de luz solar y 12 horas de noche; comienza el otoño y la primavera, 
respectivamente, para el hemisferio sur (equinoccios de marzo y de 
setiembre, respectivamente). 

Las estaciones resultan, pues, una consecuencia de la cantidad de 
radiación que recibe la Tierra, lo cual está directamente vinculado con 
la máxima altura que el Sol alcanza en cada día. Para latitudes como 
la de Buenos Aires, el Sol está más alto en verano que en invierno y, 
por lo tanto, el suelo recibe mayor energía del mismo. 

En el ecuador terrestre todas las estaciones son muy similares; en 
cada día siempre se tienen 12 horas de sol y 12 de noche, y, por lo 
tanto, a lo largo del año no hay variación muy notable en la cantidad 
de radiación solar que incide sobre la superficie. En el polo en cambio 
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21 de 
diciembre Cenit 







21 de marzo y 
21 de setiembre 


21 de junio 


Norte 


Trayectoria diurna del Sol en las fechas correspondientes al co- 
mienzo de cada estación, para un observador situado a la latitud 
de Buenos Aires. La distinta jongiua de los arcos diurnos de- 
termina las diferencias de radiación. 


hay 6 meses de luz y 6 meses de noche continua: entre uno y otro 
período la diferencia de radiación recibida es muy notable. 

En el hemisferio norte las estaciones son similares a las que se 
verifican en el sur, pero se presentan invertidas. 


Desplazamiento de los polos terrestres. Los polos terrestres defini- 
dos por la intersección del eje de rotación de la Tierra con la superficie 
de ésta, no permanecen fijos en un mismo punto. Esto se manifiesta 
por un lento cambio en las coordenadas de todos los puntos de la 
superficie terrestre. 

El desplazamiento de los polos es de unos 10m alrededor de su 
posición media, con dos períodos superpuestos: de 1 año y de 14 me- 
ses. Para estudiar este fenómeno se determina la latitud en diversos 
lugares de la Tierra, mediante observaciones de estrellas, con una pre- 
cisión de 0”,01*. Para este fin se utilizan instrumentos adecuados, 


* 1” de arco en la superficie de la Tierra equivale a 30m; por lo tanto, 0”,01 
equivale a 30cm 
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Telescopio cenital Wanschaff instalado en el Observatorio As- 
tronómico de La Plata, en la provincia de Buenos Aires. 


como el telescopio cenital Wanschaff del Observatorio Astronómico de 
La Plata que, con una red de otros instrumentos ubicados en diversos 
puntos de la Tierra, permite completar un estudio detallado de este fenó- 
meno. La correcta interpretación de las razones que lo originan no es 
totalmente conocida, pero se supone que en él intervienen cambios 
estacionales en la distribución de las masas, especialmente de los hie- 
los y, además, que el eje de rotación de la Tierra no coincide con su 
eje de simetría. 


Leyes de Kepler 


Johannes Kepler (1571-1630) fue ayudante de Tycho Brahe en el 
observatorio de éste, situado en un castillo de Praga. Utilizando las 
precisas observaciones que habían realizado de los planetas, dedujo, 
después de la muerte de Tycho Brahe, las leyes conocidas por su nom- 
bre: leyes de Kepler. 


PRIMERA LEY. La órbita que describe cada planeta es una elipse 
con el Sol en uno de sus focos. 


Las elipses que resultan de las trayectorias de los planetas son todas 
de muy pequeña excentricidad, de tal manera que difieren muy poco de 


20 Segunda ley de Kepler. » 


Afelio Perihelio 











a, semieje mayor r, radio vector ae, distancia de los 
b, semieje menor C, centro de la elipse focos al centro 
e, excentricidad F, y Fu focos de la elipse 


Primera ley de Kepler. 


la circunferencia. Así, por ejemplo, la excentricidad de la órbita 
de la Tierra es e = 0,017, y como la distancia Tierra-Sol es de aproxi- 
madamente a = 150 000 000 km, la distancia del Sol (foco) al centro 
de la elipse es ae = 2 500 000 km. 


SEGUNDA LEY. Cada planeta se mueve de tal manera que el radio 
vector (recta que une los centros del Sol y del planeta) barre áreas 
iguales en tiempos iguales. 





área PFM = área AFN = área KFL 





El radio vector r, o sea la distancia entre el planeta y el foco (Sol) 
es variable, pues es mínima en el perihelio y máxima en el afelio. Como 
la velocidad areal (área barrida en la unidad de tiempo) es constante, la 
velocidad del planeta en su órbita debe ser variable. 

En virtud de esta ley, si las áreas PFM y AFN son iguales, el arco 
PM será menor que el AN, lo que indica que el planeta se desplaza 
más ligero en el perihelio. Es decir, su velocidad es máxima a la míni- 
ma distancia al Sol y mínima a la máxima distancia. 


TERCERA LEY. El cuadrado de los períodos de revolución de dos 
planetas es proporcional a los cubos de sus distancias medias al Sol. 
Si a, y a, son las distancias medias al Sol de dos planetas, por 
ejemplo Marte y la Tierra, y P, y P, son los respectivos tiempos de 
revolución alrededor del Sol, de acuerdo con esta ley resulta que: 
eL 
PE 33 
donde el tiempo está dado en años y la distancia en unidades astro- 
nómicas (UA). 
Dados el periodo P y la distancia a de un planeta al Sol; y el período 
o la distancia de otro, se puede determinar el dato incógnita. Por ejem- 
plo, para la Tierra P, = 1 año; ay = 1 UA*; y para Venus a, = 0,72 UA, 
se puede calcular el período P, de Venus: 


_(0,72)3 


3 
a 
+ + — =0,374 


= «¡pe 
=— “Pi= 
y 


2 
2 


P,=Y/0,374= 0,61 años 


Si dado el período de revolución de un planeta se desea conocer 
la distancia, se aplica la expresión: 
a 87 
_ 2 3 
a= pr .a; 
que para el caso del planeta más lejano del sistema solar, Plutón, don- 
de P,= 248 años, resulta: 


a= ia - 1=39,5 UA 


Posteriormente al enunciado de esta ley hecho por Kepler, Newton 
probó que en la misma deben aparecer las masas de los cuerpos con- 
siderados, y de esta manera obtuvo la siguiente fórmula: 

PM m) _ al 
P(M+m) al 
donde M es la masa del Sol (el cuerpo situado en el foco de la órbita), 


igual a 330 000 veces la masa de la Tierra, y m, y m, son las masas 
de los dos cuerpos considerados que se mueven a su alrededor en 


* 1UA (una unidad astronómica) es la distancia Tierra-Sol; equivale a 150 000 000 
de kilómetros y, a veces, se emplea como unidad de distancia astronómica. 


órbitas elípticas. Esta expresión permite determinar la masa de un pla- 
neta o satélite si se conoce su período de traslación P y su distancia 
media a al Sol. 

En general, para los planetas del sistema solar sólo las masas de 
Júpiter y Saturno no son despreciables respecto de la del Sol. De esta 
manera, en la mayoría de los casos se considera la masa M+m 
igual a: 

M+m=1 masa solar 


y se obtiene así la expresión dada originalmente por Kepler. 


TABLA 1 
CONSTELACIONES ZODIACALES 











Nombre latino Pon Nombre latino Pcia 
ATÍOS o..o.oom...«... Camero Libra ..... . Balanza 
o AAA Toro Scorpius . Escorpión 
Gemini ............ Gemelos Sagittarius ......... Sagitario 
a A Cangrejo Capricornus ........ Capricornio 
1 corra León Aquarius .......... Acuario 
A a EAS Peces 
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LA ESFERA CELESTE 


La esfera celeste es la representación convencional del cielo como 
una envoltura esférica sobre la que aparecen proyectados los astros. 
El centro de dicha esfera corresponde al punto en el que se encuentra 
ubicado el observador. 


La esfera celeste para un observador situado a -350 de latitud. 
El polo sur celeste se presenta sobre el horizonte a una altura 
de 35% (igual a la latitud geográfica); el polo norte celeste no 
es visible pues se halla por debajo de! horizonte. 


Polo Sur celeste 


Buenos Aires 


LE) 





Polo Norte celeste 


La recta OA es la 
visual al astro A 
dirigida por el ob- 
servador desde el 
punto O. 


























Posición aparente 
de los cuerpos celestes 


Cada cuerpo celeste tiene una posición aparente en la esfera celeste. 
La línea que une al observador O con el astro A se denomina visual; 
indica la dirección en que éste se encuentra, aunque no da ninguna 
referencia acerca de la distancia a la que puede estar el cuerpo. 


La distancia aparente entre dos estrellas, entre dos planetas o entre 
un planeta y una estrella, está dada por la diferencia entre la dirección 
de las visuales dirigidas a ambos, o lo que es lo mismo, por la distancia 
angular sobre la esfera celeste. Su valor se expresa en grados, minutos 
y segundos. De la misma manera se define el diámetro aparente de 
un astro (el correspondiente al Sol, a la Luna o a un planeta) como 
la separación angular de las visuales tangentes al mismo, Así, por 
ejemplo, para el Sol y la Luna es aproximadamente 31”, y para el pla- 
neta Marte varía entre 25” y 4”, de acuerdo con su distancia a la 
Tierra. En cambio, para las estrellas, es siempre imperceptible: prác- 
ticamente no tienen diámetro aparente, son objetos puntuales. 


El ángulo a es la distancia aparente o distancia angular entre las 
estrellas E, y E. 


El ángulo f es el diámetro aparente del Sol. Se lo obtiene trazando 
las visuales tangentes al disco solar aparente desde el punto de ob- 
servación O. 


E 


a 
o z xE2 o 





proyección del ecuador terrestre sobre la esfera, llamado ecuador 
En la figura se $ 


indica la posi- celeste. 
ción del obser- 
vador O, el ce- 
nit, el nadir y el 
plano correspon- 
diente al meri- 
diano del lugar: 
meridiano supe- 
rior y meridia- 
no inferior. 


Coordenadas 


La posición de un astro en la esfera celeste queda perfectamente 
determinada mediante un sistema de coordenadas esféricas similares 
a las que se emplean para ubicar un punto en la superficie de la Tierra, 
El par de valores, longitud y latitud geográficas con que se indica una 
posición terrestre, son coordenadas esféricas; el uso del mismo tipo de 
coordenadas para ubicar un cuerpo en el cielo es una consecuencia 
de que todos los astros se proyectan sobre una superficie esférica: 
la esfera celeste. 


Se han ideado diversos sistemas de coordenadas que toman en con- 
sideración, para cada caso, un plano fundamental distinto. Así, se hen 
adoptado el horizonte, el ecuador, a la eclíptica, y los sistemas corres: 
pondientes se designan como sistema horizontal, ecuatorial y eclíptico 


























[o] 


El zenit o cenit es el punto de la esfera celeste situado en la pro- 
yección de la vertical del lugar; se obtiene de la prolongación de la 
línea de la plomada. El punto opuesto se denomina nadir. 

El horizonte es el círculo máximo de la esfera celeste situado a 90% 
del cenit y del nadir, Se lo indica, asimismo, como el plano definido 
por las aguas del mar sin movimiento. 

Los círculos verticales son círculos máximos que pasan por el cenit 
y el nadir y, por lo tanto, perpendiculares al horizonte. El más importan- 
te de ellos es el meridiano del lugar, que atraviesa el horizonte en los 
puntos cardinales sur y norte. Se lo define como el círculo máximo 





Sistema horizontal. Este sistema adopta como plano fundamental 
el horizonte y sobre él se mide una de las coordenadas, el acimut. El 
acimut de una estrella, que se indica con A, es la distancia angular 
medida de 0% a 360” sobre el horizonte desde el punto cardinal sur, 
contada hacia el oeste, hasta la intersección del círculo vertical que 
pasa por el astro. La altura h es la distancia angular sobre el círculo 





que contiene al cenit y al observador y corta el horizonte en los puntos 
norte y sur. 


Otro círculo vertical es el primer vertical, que contiene el cenit y 


vertical que pasa por el astro, comprendida entre el horizonte y el astro 
considerado. Se mide, desde el horizonte; de 0 a 90%. Un cuerpo 
en el cenit tiene una altura de h= 90%, 


El complemento de la altura es la distancia cenital, que se indica 


corta al horizonte en los puntos este y oeste. 


Dos puntos importantes en la esfera celeste son el polo sur celeste 
y el polo norte celeste. Equidistante de ambos está el círculo máximo, 


con z; se mide sobre el círculo vertical correspondiente al astro, desde 
el cenit hasta el astro. Luego: 


z=90% —h 






Coordenadas: sistema 
horizontal. Con refe- 
rencia a una estrella 
E, en la figura se indi- 
ca cómo se mide sobre 
el horizonte el acimut 
É A: sobre el círculo ver- 
Al tical que pasa por el 
l astro y por el cenit, la 

e 

o 

2 

ls 

E 


Polo Sur 
celeste 


altura h; y su comple- 
f mento la distancia ce- 
nital z. 


Norte 
U 
Ubicación de los 
polos y del ecua- 
dor celestes. 





Norte 
celeste 
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Cenit 


Coordenadas: 
sistema ecuato- 
rial local. En la 
figura se indi- 
can las coorde- 
nadas ecuatoria- 
les locales co- 
rrespondientes a 
la estrella E. El 
ángulo horario t 
se mide hacia el 
oeste, a partir 
del meridiano 
del lugar; la de- 
clinación $ so- 
bre el círculo 
que pasa por los 
polos, a partir 
del ecuador y 
hasta la estrella. 








y también: 
h=90*-z 


El instrumento denominado teodolito emplea el sistema de coorde- 
nadas horizontales. 


Sistema ecuatorial. Este sistema se clasifica en local y celeste. 


Sistema ecuatorial local 


En este sistema, se denomina declinación á a la distancia en grados 
comprendida entre el ecuador, plano fundamental del sistema, y el astro. 
Se mide sobre el círculo máximo que pasa por los polos, de 0% a 90? 
a partir del ecuador, y por convención es positiva en el hemisferio norte 
y negativa en el sur. Sobre el ecuador, a partir del meridiano del lugar 
hacia el oeste y hasta el círculo máximo que pasa por el astro, se mide 
el ángulo horario t. En este caso se emplean horas, minutos y segundos 
de tiempo, es decir medidas horarias, de 0» a 24h, 

Los telescopios astronómicos con montaje ecuatorial emplean este 
sistema de coordenadas. 


Sistema ecuatorial celeste 


Como se ha mencionado anteriormente, la eclíptica intercepta al 
ecuador en dos puntos denominados equinoccios. El punto en donde 
la trayectoria del Sol cruza el ecuador de sur a norte se denomina equi- 
noccio vernal o, también, punto vernal; para las latitudes intermedias 
del hemisferio sur coincide con el comienzo del otoño (21 de marzo). 
Seis meses después lo cruza de norte a sur, y esa intersección define 
el otro equinoccio (21 de setiembre), que para el hemisferio sur es el 
de primavera. 
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¡giano_del_luga, 


Coordenadas: 
sistema ecuato- 
rial celeste. En 
la figura se indi- 
can las coorde- 
nadas ascensión 
recta a y decli- 
nación $ de una 
estrella E. La 
ascensión recta 
se mide a partir 
del punto vernal Norte 
hasta el círculo 
máximo que 
contiene al as- 
tro E y a los po- 
los celestes. 







Polo Sur 


Polo Norte 
celeste 


En el sistema ecuatorial celeste la declinación ¿ se define de la 
misma manera que en el sistema ecuatorial local, pero la otra coorde- 
nada, ascensión recta, que se indiza con a, se mide desde el equinoccio 
vernal hacia el este en horas, minutos y segundos de tiempo, o sea 
en medida horaria. 

El círculo meridiano es el instrumento astronómico que permite la 
determinación de las coordenadas a y á de las estrellas. Consta de 


Anteojo meridiano instalado en el Observatorio Astronómico 
de La Plata. 





un pequeño telescopio montado perpendicularmente a un eje alineado 
exactamente en la dirección este-oeste (primera vertical) de manera 
que el instrumento describe el meridiano del lugar; con él se observan 
las estrellas en el momento de su pasaje por el mismo. 


Sistema eclíptico. La ec/íptica es el plano determinado por el mo- 
vimiento de la Tierra alrededor del Sol y define el plano fundamental 
del sistema eclíptico. Sobre este plano se mide de 0” a 360" la lon- 
gitud eclíptica ), a partir del punto vernal y hacia el este. Perpen- 
dicularmente a la eclíptica se mide la latitud eclíptica B, de 0% a 90% 
Se indica con el signo + desde la eclíptica hacia el polo eclíptico norte 
y con el signo — hacia el polo eclíptico sur. 


Pasaje de un sistema de coordenadas a otro. Las coordenadas de 
un astro en un sistema dado, por ejemplo en el horizontal, se pueden 
Transformar en las coordenadas correspondientes a otro sistema, por 
ejemplo el ecuatorial local, mediante las fórmulas que provee la trigo- 
nometría esférica. 


Coordenadas: sistema eclíptico. En la figura se indican las 
EcOrEanAdas longitud eclíptica ) y latitud eclíptica f de la es- 
rella E. 










Polo Sur 
eclíptico 


Polo Norte 
celeste 


Polo Norte: 
eclíptico 


RESUMEN DE LOS SISTEMAS DE COORDENADAS 


Sistema Coordenadas Medidas de Sentido de Medición 
Altura h 0% a 90% Sobre un círculo vertical, des- 
HORIZONTAL de el horizonte hasta el astro. 
Acimut A 0% a 360% Sobre el horizonte y desde el 


sur en el sentido sur-oeste - 
norte-este hasta el círculo ver- 
tical que pasa por el astro. 


Declinación $ 0% a 90% Sobre un círculo máximo que 
contiene a los polos, desde el 
ECUATORIAL ecuador hasta el astro. 
LOCAL + hemisferio norte 
— hemisferio sur, 

Angulo horario t 0” a 24” Sobre el ecuador celeste y ha- 
cia el oeste, desde el meri- 
diano del lugar hasta el cfrcu- 
lo máximo que pasa por el 


astro, 
Declinación ¿4 09 a 90% Sobre un círculo máximo que 
contiene a los polos, desde el 
ECUATORIAL ecuador hasta el astro. 
CELESTE + hemisferio norte 


— hemisferio sur. 

Ascensión recta a 0% a 24% Sobre el ecuador, descle el 
punto vernal y hacia el este 
hasta el círculo máximo que 
pasa por el astro. 


Latitud eclíptica $ 0% a90% Desde la eclíptica hasta el as- 
tro, sobre un círculo que con- 
tiene a los polos eclípticos y 
al astro. 
ECLIPTICO + hemisferio correspondiente 
al polo eclíptico norte 
— hemisferio correspondiente 
al polo eclíptico sur. 
Longitud eclíptica1 0% a 360% Sobre la eclíptica, desde el 
punto vernal y hacia el este 
hasta el círculo máximo que 
pasa por el astro. 


Refracción 


La Tierra está rodeada por una envoltura gaseosa, ta atmósfera, cu- 
ya altura máxima alcanza, según mediciones recientes, unos 1 000 km. 
Como su densidad es mayor cuanto menor es la altura a partir de la 
superficie, todo rayo de luz que penetra desde el espacio exterior, a 
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ESTRELLA 








Cuando el haz de luz que proviene de un astro atraviesa la 
atmósfera terrestre y pasa de una capa menos densa a otra más 
densa, se acerca a la dirección normal al plano de separación 
entre ambas capas. En la figura, R es el ángulo de re: racción; 


a la distancia cenital observada; y z,, la distancia cenital verda: 
jera. 


medida que se acerca a la superficie sufre un cambio de dirección 
llamado refracción. 

Consideremos un observador situado en O y supongamos además 
que la atmósfera está compuesta de capas planas y paralelas de mayor 
densidad cuanto más cerca de la superficie se encuentran y que en 
cada una de ellas la densidad es constante. Cuando el haz de luz pasa 
de una capa menos densa a otra más densa, se produce su refracción 
y el rayo de luz se acerca a la normal al plano que separa ambas capas. 
De esta manera, en los sucesivos pasajes de una capa a otra, el rayo 
se va acercando cada vez más a la normal y, finalmente, resulta que la 
estrella en observación desde O aparece más alta sobre el horizonte 
que donde realmente se encuentra. El ángulo entre la dirección que 
se ve la estrella y donde la observaríamos si no hubiera atmósfera, se 
denomina refracción atmosférica. 

El valor de la refracción de un astro está dada por la siguiente fórmu- 
la aproximada: 

R=R,"tgz 108] 
Donde R, depende de la presión atmosférica y de la temperatura de la 
atmósfera en el punto donde se encuentra el observador en el instante 
de la observación; z es la distancia cenital observada. 
, Esta fórmula sólo es válida a partir del cenit y hasta unos 80% de 
distancia cenital. De acuerdo con [1], en el horizonte z = 90”, y en- 
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tonces tg 90% = « de donde R= «o. Pero la observación indica que 
su valor es 34'. En esas condiciones se deben considerar fórmulas más 
exactas que la [1]. A 

En conclusión, si z es la distancia cenital observada, la distancia 
cenital verdadera z,, o sea donde realmente está el astro, corregida 
de refracción, está dada por: 


Z2=2+R 


Se ve entonces que todos los astros aparecen elevados por efecto de 
la refracción. Esto provoca el alargamiento del día, pues a causa 
de este fenómeno en la salida vemos al Sol antes de que realmente 
se encuentre sobre el horizonte. Además, cerca del horizonte la varia- 
ción de la refracción es muy apreciable, lo que da lugar a la deforma- 
ción del disco del Sol, y también de la Luna, que aparentan ser ovala- 
dos. Para z=90%, la refracción es R= 36'; para z=89" 30' es 
R=30' y considerando que el diámetro del Sol y de la Luna es de 
unos 31' se ve que la deformación alcanza a unos 6', es decir 1/5 
del disco. 

De esta manera, a la salida del Sol la refracción de su borde infe- 
rior es mayor que la de su borde superior, lo que provoca la deforma- 
ción del disco en las cercanías del horizonte. Un fenómeno similar 
se observa en la puesta. 


Centelleo 


Otro fenómeno debido a la atmósfera terrestre es un leve centelleo 
de las imágenes de las estrellas, que depende de la turbulencia de las 
diversas capas atmosféricas. Las imágenes estelares son siempre pun- 
tuales y, por lo tanto, el rayo de luz correspondiente está continuamente 
afectado por el movimiento de la atmósfera. En cambio, este efecto es 
menos evidente en los planetas; como presentan un disco pequeño, 
el promedio de centelleo de los diversos puntos del disco se compensa, 
razón por la cual a simple vista la imagen no parece estar afectada. 


Paralaje 


Cuando se observa un astro en el cielo se indica su posición de 
acuerdo con un sistema de coordenadas. Así, por ejemplo, en el sis- 
tema ecuatorial local el ángulo horario t y la declinación 3 nos indican 
en qué punto de la esfera celeste correspondiente al observador se 
proyecta el astro. 

Pero si este astro está relativamente cercano, un observador ubi- 
cado en otro punto de la superficie terrestre tendrá del mismo una 
distinta proyección en la esfera celeste; las coordenadas serán dife- 


33 


rentes. Esta diferencia se denomina paralaje diurna. Puede suceder 
con los astros más lejanos, por ejemplo las estrellas, que su posición 
sea diferente según la época del año en que se los observa, lo que 
dependerá de la posición de la Tierra en su órbita; en este caso se 
habla de paralaje anual. 

Estas diferencias deben ser tenidas en cuenta al comparar obser- 
vaciones de un mismo objeto realizadas desde distintos observatorios 
y en diferentes instantes. 


Paralaje diurna. Para comparar las observaciones de objetos muy 
cercanos, como planetas o cometas, realizadas desde distintos lugares 
de la Tierra, se reducen todas ellas al centro de la Tierra, de acuerdo 
con el siguiente esquema: 





TIERRA 


Determinación de la paralaje de un astro cercano. 


Si O es el observador en la superficie de la Tierra; z la distancia cenital 
del astro E; R el radio de la Tierra; y d la distancia del cuerpo al cen- 
tro de la Tierra, el ángulo p es lo que se denomina la paralaje. 


De la figura, considerando que el triángulo dibujado es plano: 
R d 


sen p — sen z 
de donde: 


sen p=E- sen z 





Además, como el ángulo p es muy pequeño, se puede reemplazar el 
seno por el arco y se tiene: 


e 
p= G sen Zz [1] 
El ángulo de paralaje p de un astro es el ángulo bajo el cual se ve 
desde el astro el radio terrestre. 

Para el caso de la Luna, que es el cuerpo celeste más cercano, 
se emplea una cantidad auxiliar, la paralaje horizontal ecuatorial, que se 
denomina así porque la Luna está en el horizonte del observador O y 
porque se refiere al radio ecuatorial de la Tierra. 


LUNA 








Paralaje horizontal ecuatorial de la Luna. El radio terrestre R 
es el ecuatorial. 


En este caso, si llamamos p, la paralaje horizontal ecuatorial: 


Re 
sen p=-G 
O también: 
A 
Pr= d 
y reemplazando en [1]: 
Pp=P, sen z 


Como el valor de p, está tabulado en las efemérides astronómicas para 
Cada día del año, es fácil obtener la paralaje p de la Luna, midiendo 
el valor de la distancia cenital z del astro. 
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Con el valor de la paralaje p y la distancia cenital observada z, se 
obtiene la distancia cenital del astro en el centro de la Tierra o distan- 
cia cenital geocéntrica z,. De la figura resulta: 


2,=2-0P 


De esta manera la paralaje nos permite pasar de la posición en 
la superficie de la Tierra a la posición geocéntrica, y comparar con otras 
observaciones efectuadas desde distintos puntos de la Tierra. 

De la fórmula [1] y de la figura se infiere que la paralaje p y la 
distancia del astro d son inversamente proporcionales. Cuanto mayor 
es la paralaje, menor es la distancia; viceversa, a menor paralaje co- 
rresponde mayor distancia 








o A 
P 
R 
d 
c 
jo) A 
Pz 
R 
de 

le 

Pp> Pp 

dí < de 


En la figura se indica esquemáticamente la posición del obser- 
vador O sobre la superficie de la Tierra y C su centro. A, y A. 
son dos astros cuyas distancias y paralajes son respectivamente 
d, y P,, d, y P:.. Cuanto más lejos se halla un astro, menor es 
la paralaje (ángulo p) 


Una de las paralajes más importantes es la paralaje solar, es decir, 
el ángulo bajo el cual desde el So! se ve el radio terrestre; su valor 
es de 8”,80. 


Paralaje anual. A causa del movimiento de traslación de la Tierra 
alrededor del Sol, las estrellas camvian periódicamente de posición en 
la esfera celeste, lo cual se advierte especialmente con las estrellas 
más cercanas. 

Por supuesto que las posiciones de estas estrellas en la esfera 
celeste se repiten regularmente con un período de un año. Las que 


36 


están en el polo de la eclíptica describen una pequeña circunferencia, 
pero, en cambio, las que coinciden con el plano de la eclíptica se des- 
plazan sobre una misma línea a uno y otro lado de su posición media. 
Las estrellas situadas entre el polo eclíptico y la eclíptica describen 
pequeñas elipses que se denominan elipses paralácticas. 

Se denomina paralaje de una estrella el ángulo bajo el cual desde 
la misma se ve la distancia de la Tierra al Sol. Su valor máximo, que 
corresponde a la estrella más cercana, es de 0,76. 








olo de la 
eclíptica 






> 
lerra (Eclíptica) 








Elipse paraláctica correspondiente a estrellas situadas: en el 
polo de la eclíptica; sobre la eclíptica; a latitud intermedia. 
Paralaje p de una estrella. En la figura, a es la distancia Tierra- 
Sol; y d, la distancia de una estrella al Sol. 
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Aberración 


Una de las consecuencias del movimiento de traslación de la Tierra 
es el fenómeno de la aberración de la luz que resulta de la composi- 
ción de aquel movimiento con el de la luz. 


Posición verdadera 
del astro 





Composición de la velocidad de la luz c con la velocidad del mo- 
vimiento de la Tierra V. De la figura se deduce que V=C+»tg a. 


A fin de comprender este efecto es conveniente recurrir a una ana- 
logía muy familiar: si una persona camina bajo la lluvia que cae per- 
pendicularmente, con un paraguas en posición vertical, se mojará; para 
evitarlo deberá inclinar el paraguas en la dirección de su marcha. 

En el caso del movimiento de la Tierra alrededor del Sol, un teles- 
copio fijo en el suelo y que recibe el haz de luz de una estrella en el 
objetivo, debe inclinarse en el sentido del movimiento de la Tierra para 
que la luz alcance el ocular. El ángulo de inclinación a, que es muy 
pequeño, fue observado por primera vez por el astrónomo inglés J. Brad- 
ley en 1727. 

Del dibujo se obtiene la relación: 


velocidad de la Tierra en su órbita 
velocidad de la luz 


donde la velocidad de la Tierra en su órbita V» Y 30 km/s, y la velo- 
cidad de la luz c= 300 000 km/s. Reemplazando la tangente por el 
arco, pues el ángulo es muy pequeño, y multiplicando por el número 
de segundos contenidos en un radián (206 265”) resulta: 


— _30 km/s x 206 265”_ _ op» 
Sl 300 000 km/s O 


tg a= 
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ES 


donde a es el ángulo en que debe inclinarse el telescopio. A este valor 
se lo conoce como la constante de aberración. 

La aberración de la luz es, por consiguiente, el desplazamiento 
aparente de las estrellas en la dirección de movimiento de la Tierra. 

Si la Tierra careciera de movimiento, no habría aberración de la 
luz; lo mismo ocurriría si se moviera en línea recta: el desplazamiento 
de las estrellas sería siempre el mismo y, por lo tanto, no se lo po- 
dría observar. 

Una estrella situada en dirección perpendicular al plano de. la eclíp- 
tica describe en el cielo un pequeño círculo de radio igual a 20”,6. 
En cambio, una estrella situada sobre la eclíptica se desplaza 20”,6 a 
uno y otro lado de una posición media. Las estrellas que ocupan posi- 
ciones intermedias entre el polo y la eclíptica describen elipses cuyo 
eje mayor es 20”,6 y su eje menor 20”,6 sen $, donde $ es la latitud 
eclíptica. 


206 





207 6 sen $ 





20" 6 





Movimiento aparente de las estrellas determinado por la abe- 
rración de la luz. La figura representa la forma de las curvas 
de desplazamiento de una estrella en relación con el plano de 
la eclíptica. 


Precesión 


La precesión consiste en un lento desplazamiento de los equinoccios 
hacia el oeste; fue descubierta por Hiparco hacia el año 125 a.C. Al 
desplazarse el equinoccio de primavera, el año trópico o año de las 
estaciones, que se define como el intervalo de tiempo entre dos pasajes 
consecutivos del Sol por el punto vernal, corresponde a un arco menor 
de 360* sobre la órbita de la Tierra (recuérdese que el Sol se mueve 
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hacia el este). En cambio, el año sidéreo corresponde, por definición, 
a una vuelta completa y su duración es, por lo tanto, algo mayor que 
la de un año trópico. 








El movimiento de precesión del trompo resulta de la composi- 
os su movimiento de rotación y la fuerza de gravedad de 
la Tierra. 


Este desplazamiento del equinoccio es de unos 50” por año, y com- 
pleta la circunferencia en: 





Circunferencia_____360% _ 360% x 60'x 60 _ 
mov. de precesión 50/año — 50”/año a 
_ 1396000” «, 
año E 26 000 años 


o sea, en 26000 años el punto vernal da una vuelta completa sobre 
la eclíptica. 

Como el equinoccio está dado por la intersección del ecuador con 
la eclíptica, su movimiento debe interpretarse como el efectuado por 
uno de los dos planos o por ambos simultáneamente. Se ha observado 
que la latitud celeste B de las estrellas no cambia, pero es apreciable 
la modificación de la longitud celeste 1 y también de la declinación ¿3 
y la ascensión recta a, lo que significa que el polo del ecuador se des- 
plaza alrededor del polo de la eclíptica que permanece fijo. 

El movimiento del polo consta de una parte secular: la precesión 
lunisolar debida a la influencia del Sol y de la Luna, y un cambio perió- 
dico, la nutación. Además, un pequeño movimiento del polo de la eclíp- 
tica originado por la influencia de los planetas del sistema solar sobre 
la Tierra produce la precesión planetaria. La suma de la precesión 
lunisolar y la precesión planetaria se denomina precesión general. 
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Este fenómeno se explica por la acción del Sol y de la Luna. Como 
sus respectivos planos de movimiento no coinciden con el abultamiento 
ecuatorial de la Tierra, ambos tienden a producir la “caída” del ecua- 


El abultamiento 
del ecuador te- 
rrestre no coin- 
cide con los pla- 
nos sobre los 5s 
cuales se hallan 
el Sol y la Luna 





Ecuador 





dor para ponerlo en coincidencia con la eclíptica. El plano en que se 
mueve la Luna está inclinado 5” con respecto al de la eclíptica, de tal 
manera que su fuerza de atracción coincide aproximadamente con 
la del Sol. En la Tierra, la combinación de la fuerza de atracción 
Luna-Sol con la fuerza centrífuga debida a la traslación terrestre alre- 
dedor del Sol da lugar a que en un período de unos 26 000 años cada 
polo celeste describe un cono cen centro en el polo de la eclíptica. 
Si la Tierra fuera esférica, este riovimiento de precesión no existiría. 


Polo de la eclíptica 


Polo celeste 


En un período 
de unos 26000 
años, los polos 
celestes norte y 
sur describen un 
cono alrededor 
de los polos de 
la eclíptica. 
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La consecuencia más importante del fenómeno de la precesión es 
el continuo cambio de las coordenadas a y 3 de las posiciones de todos 
los objetos celestes, y como resultado de ello hay un cambio de las 
constelaciones circumpolares. Además, el corrimiento del punto vernal 
hacia el oeste entre las estrellas modifica su ubicación en relación con 
las constelaciones zodiacales. 


Nutación 


Si la atracción gravitacional del Sol y de la Luna sobre el abulta- 
miento ecuatorial terrestre fuera siempre igual, el fenómeno de la pre- 
cesión del polo celeste produciría exciusivamente el movimiento cónico 
alrededor del polo de la eclíptica. Pero el plano de la Luna está incli- 
nado 5” con respecto a la eclíptica, lo cual significa que el satélite se 
encuentra a veces en la eclíptica, o sea en los puntos de intersección 
de ambos planos, y el resto del tiempo, medio mes hacia un lado de 
la eclíptica, y durante el otro medio mes, del otro lado. 

Por esta causa, el polo celeste, además del movimiento de prece- 
sión, oscila alrededor del polo celeste medio. Estas variaciones son 
muy pequeñas; repercuten produciendo una trayectoria elíptica del polo 
instantáneo alrededor del polo medio con un semieje mayor de 9”,2 
y un semieje menor de 6” en un período de 19 años. 


Polo 
celeste 
medio 


Polo de la (precesión) 


Polo de la 


eclíptica eclíptica 





Movimiento de nutación. 


Es decir, el movimiento del polo celeste alrededor del polo de la 
eclíptica no es un circulo exacto, sino un círculo “con ondas”, cada 
una de las cuales tiene una amplitud de 18”,4, sumamente pequeñas 
si se las compara con el radio de 23" 27” de la trayectoria debida a 
la precesión. Este fenómeno adicional se denomina nutación. 
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Polo 
instantáneo 
(nutación) 


Tanto la precesión como la nutación provocan el continuo cambio 
de las coordenadas a y d de las estrellas, y a fin de comparar las 
observaciones realizadas en distintos instantes, deben ser tenidas en 
cuenta las correcciones correspondientes a estos dos fenómenos. 


Posiciones medias y verdaderas 


Al medir las posiciones de las estrellas en la esfera celeste con un 
instrumento adecuado para ello, por ejemplo, el círculo meridiano, se 
obtienen sus coordenadas observadas «, d, que son posiciones afectadas 
por la refracción, la paralaje anual y la aberración, referidas todas ellas 
al ecuador y al equinoccio verdadero del instante de la observación. 


Si estas posiciones se corrigen de la refracción y de la puralaje 
diurna se determinan las posiciones aparentes. De esta manera ellas 
se reducen al centro de la Tierra, supuesta entonces sin atmósfera. Si 
se eliminan la paralaje anual y la aberración se obtienen las posiciones 
verdaderas, eliminándose por consiguiente los efectos que producen el 
desplazamiento de la Tierra alrededor del Sol reflejado como un despla- 
zamiento de las estrellas, y la composición de la velocidad de la Tierra 
con la de la luz. Estas posiciones son las que obtendría un observador 
imaginario ubicado en el centro del Sol. 

De estas posiciones verdaderas, desafectadas de la nutación, se 
obtienen, luego, las posiciones medias, que resultan referidas al ecua- 
dor y equinoccio medio para la época de observación. Se debe recordar 
que la nutación es una variación periódica del equinoccio (o del polo 
del ecuador) alrededor de su valor medio. Resta aún el fenómeno de 
la precesión, cuyo valor cambia secularmente. Lo que se hace de ma- 
nera habitual es pasar de la época media del instante de observa- 
ción a la época media a comierzos de año, realizando la corrección 
por el valor de la precesión entrc los dos instantes. Se obtiene así la 
posición media para el comienzo del año. Con un procedimiento similar 
se pueden transferir las coordenadas de una estrella para comienzos 
del año actual u otro año cualquiera, aplicando la corrección por el 
valor de la precesión que corresponda al intervalo de tiempo entre los 
comienzos de los dos años. 

Con la aplicación de este procedimiento para corregir las coorde- 
nadas observadas de las estrellas es posible comparar las observaciones 
de las mismas estrellas realizadas en diversas oportunidades, obtener 
su promedio y compilar catálogos de aquéllas. 


TIEMPO 


Las unidades naturales de tiempo más adecuadas a las actividades 
del hombre son suministradas por los dos movimientos de la Tierra. 
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El día resulta del período de rotación terrestre o, lo que es lo mismo, 
del movimiento aparente del cielo; el año es el resultado del período 
de traslación de la Tierra alrededor del Sol. 

El día se divide en 24 horas, cada hora en 60 minutos y cada minu- 
to en 60 segundos; el año se divide naturalmente en 4 estaciones. Es- 
tas dos unidades y otras establecidas artificialmente, como el mes y 
la semana, se combinan de manera convencional para establecer el 
calendario. 


El día 


Al considerar los movimientos de los cuerpos celestes con refe- 
rencia al observador, se adopta como plano vertical de referencia el 
meridiano del lugar. Se establece que es mediodía cuando el Sol pasa 
por el meridiano superior y medianoche cuando lo hace por el meri- 
diano inferior. Así, en el uso diario, el día se considera como el inter- 
valo entre dos pasajes o tránsitos sucesivos del Sol por el meridiano 
inferior del lugar, es decir, por el plano vertical que contiene el nadir 
y los puntos sur y norte del horizonte. 

Para medir el tiempo se emplean el Sol verdadero, el Sol medio 
y el equinoccio vernal que definen, respectivamente, el tiempo solar 
verdadero, el tiempo solar medio y el tiempo sidéreo. 


Tiempo solar verdadero. El tiempo solar verdadero, que resulta del 
intervalo de tiempo transcurrido entre dos pasajes sucesivos del Sol 
verdadero por el meridiano del lugar, no sirve como unidad de tiempo, 
pues su duración varía diariamente y, por consiguiente, para emplear- 
lo se necesitarían relojes no uniformes que funcionaran de acuer- 
do con tales variaciones. Los relojes de sol señalan esta clase de 
tiempo. Por dos circunstancias el tiempo solar verdadero no es uni- 
forme: porque el Sol se desplaza sobre la eclíptica, que por estar incli- 
nada 23% 27" respecto del ecuador terrestre determina que su pro- 
yección sobre el mismo sea diferente a lo largo del año; y, además, 
porque la trayectoria de la Tierra alrededor del Sol es una elipse, lo 
que implica que su velocidad de movimiento sea variable. Así, en el 
perihelio —enero- se mueve más rápido que en el afelio —julio. 


Tiempo solar medio. Para obviar estas irregularidades y contar con 
un tiempo uniforme se introduce un Sol ficticio, denominado Sol medio, 
que se desplaza sobre el ecuador con una velocidad uniforme. El Sol 
medio define de esta manera el tiempo solar medio, cuya duración es 
constante a lo largo del año. 

La diferencia en cada instante entre el tiempo solar verdadero T,, 
y el tiempo solar medio T,, se denomina ecuación de tiempo: 


E=ST,=Tk (17 
4 






































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































Representación gráfica de la ecuación de tiempo, o diferencia 
entre el tiempo verdadero y el tiempo solar medio. 


Sus valores máximos y mínimos son + 15m el 10 de febrero y — 15m 
el 19 de noviembre, tal como se observa en el gráfico. 

¿Cómo obtener el tiempo solar medio? Se mide el ángulo horario 
del Sol (se elige el centro del disco) y ese valor más 12h da directa- 
mente el tiempo solar verdadero. Luego se recurre a tablas que dan 
el valor de la ecuación de tiempo para cada día del año y entonces 
se calcula el tiempo solar medio correspondiente con la fórmula [1]. 

El ángulo horario del Sol da el tiempo solar verdadero, pero para 
evitar problemas en el cómputo de las horas se considera O», media- 
noche, cuando cruza el meridiano inferior, y 12r, mediodía, cuando 
está sobre el meridiano superior, o sea que debe considerarse: 


tiempo solar verdadero = ángulo horario del Sol + 12» 











Tiempo sidéreo. La figura representa el ángulo horario y la 
ascensión recta de una estrella E. Se advierte que el tiempo 
sidéreo T, es igual al ángulo horario del punto vernal y. 


Tiempo sidéreo. El tiempo sidéreo 7, se define como el ángulo ho- 
rario del equinoccio vernal y, es decir: 


Ty=t, (1 
Como la ascensión recta del punto vernal es igual a cero, ya que 
es el origen de las mismas, para un astro de ascensión recta a ubicado 
en un cierto punto del cielo se cumple que: 
T,=0+t 12] 


lo que significa que el tiempo sidéreo es ¡igual a la suma de la ascen- 
sión recta de un astro más el ángulo horario del mismo. Si el astro 
coincide con el punto vernal, o sea q = 0, se cumple la igualdad [1]; 
si, en cambio, el astro pasa por el meridiano, es t = O, entonces: 


T=a 
es decir, el tiempo sidéreo es igual a la ascensión recta de la estrella 
que culmina en ese instante. 


Por lo tanto, el tiempo sidéreo es muy útil para ubicar a los astros 
en el cielo, puesto que mediante dicho tiempo y la ascensión recta de 
las estrellas, valores que están registrados en tablas, la igualdad [2] 
proporciona el ángulo horario para cada astro: 


T,—=a=t 
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Y como la otra coordenada del sistema ecuatorial local, la declinación $ 
también está indicada en las tablas, ambas coordenadas proporcionan 
de inmediato su ubicación en la esfera celeste del observador. 


El tiempo sidéreo se registra en los observatorios astronómicos 
mediante relojes de elevada precisión. En cambio, para la vida civil, 
este tiempo no es aplicable, ya que la vida diaria está regulada por 
el Sol y para ello es más conveniente el empleo del tiempo solar medio. 


La coincidencia entre ambos tiempos se debe verificar alrededor 
del 21 de marzo de cada año, aunque en realidad ello sucede el 21 de 
setiembre, pues pura el tiempo solar medio se usa el ángulo horario 
de! Sol medio más 12 horas, o sea el pasaje del Sol por el meridiano 
inferior. En cambio, para el tiempo sidéreo se emplea el pasaje del 
punto vernal por el meridiano superior. Como un día sidéreo es más 
corto que un día solar medio en 3" 55*,909 resulta factible el pasaje 
de un tiempo a otro para cualquier día del año, mediante el empleo de 
tablas. 


Día sidéreo y día solar medio. El día sidéreo se define como el in- 
tervalo de tiempo que transcurre entre dos tránsitos sucesivos del equi- 


Día sidéreo y día 
solar medio. El día Estrellas lejanas 
solar medio es 4!" 
más largo que el 
día sidéreo. La ali- 
neación SA con el 
Sol se repite al día 
siguiente en BS; en 
cambio, la alinea- 
ción SA con una es- 
trella lejana al día 
siguiente se verifi- 
ca antes en BC. 











Movimiento 
de la 
NS Tierra 


19 de junio 2 de junio 
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noccio vernal por el meridiano del lugar. Se mide en horas, minutos 
y segundos sidéreos y se comienza a contar cuando el punto vernal 
pasa por el meridiano superior. 


El día solar medio resulta del período de rotación de la Tierra con 
respecto al Sol. La duración de uno y otro son distintas, tal como se 
puede ver en la figura. 


Un día solar es algo más largo que un día sidéreo. Como la Tierra 
describe 360% en 365 días, se mueve aproximadamente 1? por día 
en su trayectoria alrededor del Sol. Las dos posiciones A y B de la 


.. . ” a 2 + 
figura se refieren a dos días consecutivos; el ángulo en el Sol ASB = 12 


y también cBs = 1?, que es la diferencia entre un día solar y un día 
sidéreo. Como 1% equivale en medida horaria a 4u, el día solar es 4u 
más largo que el día sidéreo (exactamente, 3m 56,555). A lo largo 
del año trópico, o lapso transcurrido entre dos pasajes consecutivos del 
Sol por el equinoccio vernal, esa diferencia se acumula a razón de 4m 
por día, hasta completar un día más en el cómputo del año trópico 
en días sidéreos. Entonces resulta: 


1 año trópico = 365,2422 días solares medios 
l año trópico = 366,2422 días sidéreos 
De donde: 


1 día solar medio = 11 0h 3m 56:,555 sidéreos 
1 día sidéreo = 01 23h 56m 04,091 solares medios 


Husos horarios. Para un determinado lugar de la Tierra el tiempo 
solar medio resulta definido por el pasaje del Sol medio por el meri- 
diano del lugar. De la ubicación del Sol (verdadero) con respecto al 
meridiano, más la ecuación de tiempo, se obtiene la hora solar media 
del lugar o, como se suele designar, la hora local. Esto significa que 
al desplazarse el observador en longitud variará la hora solar media; 
por consiguiente, cada pueblo o ciudad ubicada en diversa longitud 
geográfica tendrá distinta hora. Es lo que ocurría en la práctica hasta 
el siglo pasado; el progreso de las comunicaciones obligó a establecer 
un sistema de tiempo más práctico y se estableció el sistema de los 
husos horarios. De acuerdo con el mismo se divide a la Tierra en 
24 husos de un ancho de 15%. Dentro de cada huso la hora es uni- 
forme y corresponde a la de su meridiano central. Por el centro del 
primer huso pasa el meridiano de Greenwich (Inglaterra), que corres- 
ponde al origen 0% de las longitudes geográficas. Los países tienen, 
por consiguiente, la hora correspondiente al huso donde están ubicados. 
De acuerdo con esto, la hora de la Argentina, situada en el huso de 
4 horas —60* al oeste del meridiano de Greenwich- tiene una diferen- 
cia en menos también de 4 horas con respecto al primer huso. 
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Esto significa que el Sol pasa primero por el meridiano de Green- 
wich, y unas 4 horas después por Buenos Aires, es decir, que en Europa 
es siempre más tarde que en la Argentina. 

En conclusión, si nos desplazamos hacia el este, la hora debe 
ser adelantada; en cambio, si nos movemos hacia el oeste, debe ser 
atrasada. 


Hora oficial argentina. El 25 de setiembre de 1894, un decreto 
del poder ejecutivo ..acional estableció como hora oficial argentina la 
correspondiente al meridiano que pasa por el Observatorio Astronómico 
de Córdoba: = 64” 11' 18” longitud Oeste, o sea 4! 16" 48* al oes- 
te de Greenwich. Posteriormente, y como consecuencia de la Reunión 
Internacional sobre Husos Horarios, realizada en 1912, el gobierno 
argentino resolvió que a partir de las 24 horas del 30 de abril de 1920, 
en todo el país rigiera la hora correspondiente al cuarto huso, lo que 
obligó a un adelanto de los relojes de 16" 48%, 

A partir del 21 de noviembre de 1923 el Observatorio Naval se 
encargó de trasmitir la hora oficial argentina por intermedio del telé- 
grafo de la Nación. En la actualidad esta trasmisión se efectúa cada 
media hora por medio de las radiodifusoras de onda larga de la ciudad 
de Buenos Aires; en onda corta se emiten señales horarias 5 veces 
por día con intervalos de 1 hora. 


Relojes. Para llevar el cómputo del tiempo, tanto en la vida civil 
como en astronomía se emplean relojes. Los que se utilizan en astro- 
nomía son de extrema precisión, vale decir, poseen una gran regula- 
ridad en su marcha diaria, porque el adelanto o el atraso se conserva 
constante. 

La diferencia entre la hora que indica un reloj y el valor correcto 
que debería señalar se conoce como la corrección de reloj. El cambio 
en la corrección de reloj en 24 horas se llama marcha diaria o, sim- 
plemente, marcha. Si la marcha de un reloj es constante, su andar 
será uniforme; conocido entonces ese valor, se puede obtener en 
cualquier instante la hora correcta. Es, pues, muy importante que 
un reloj conserve la marcha constante. La determinación de la correc- 
ción de reloj se efectúa mediante observaciones astronómicas o por 
comparación con otros relojes cuyas marchas diarias son conocidas. 

Al observar el tiempo de pasaje de una estrella de ascensión recta « 
por el meridiano del lugar, se obtiene el tiempo sidéreo, pues como ya 
se vio, para una estrella en cualquier lugar del cielo: 


T,=a+t 
Como en este caso, t= 0, resulta que: 
T,=a 
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(A la izquierda.) Anteojo de pasos, empleado para la observación de estrellas 
en el instante de su pasaje por el meridiano, determinando así la corrección 
de la hora. (Observatorio Astronómico de La Plata.) 


(A la derecha.) Reloj de sol. 


es decir que el tiempo sidéreo en un instante dado es igual a la ascen- 
sión recta de la estrella que culmina. Un instrumento que se emplea 
para estas observaciones es el anteojo de pasos, ilustrado en la figura. 
Antiguamente, para medir el tiempo se utilizaba el reloj de sol, 
instrumento donde la ubicación de la sombra proyectada por una varilla 
colocada verticalmente o inclinada con respecto al horizonte en un 
ángulo igual a la latitud del lugar, proporciona la hora del día. Estos 
relojes referidos al Sol dan directamente el tiempo solar verdadero. 
Los relojes astronómicos que se utilizan en la actualidad se clasi- 
fican en relojes de péndulo, de cuarzo y atómicos o moleculares, que de- 
penden de los procesos periódicos que utilizan para su funcionamiento. 
Los relojes de péndulo se basan en que el período de oscilación 
de un péndulo es constante. Estos relojes experimentan notables varia- 
ciones en su marcha diaria debidas a influencias externas, especial- 
mente la temperatura, que produce cambios sobre todo en la longitud 
del péndulo, lo que altera su marcha. Para evitar los problemas deri- 
vados de la temperatura, la varilla del péndulo se fabrica de invar, ma- 
teríal cuya dilatación por aumento de temperatura es sumamente pe- 
queña, y se lo ubica en un sitio donde las variaciones térmicas sean 
mínimas. : 
Asimismo las variaciones 'de la presión atmosférica provocan cam- 
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(A la derecha.) Reloj de péndulo Riefler, que registra la hora con preci- 
sión de 08,01. 
(A la izquierda.) Reloj de péndulo. 


bios en la marcha de los relojes; para evitarlos se introduce el péndulo, 
con todo su mecanismo, dentro de un cilindro de metal y de vidrio, 
herméticamente cerrado, a una presión menor que la atmosférica. El 
sistema permite modificar la marcha de dicho reloj, pues agregando 
o eliminando aire, el péndulo tenderá a moverse más lento o más rápi- 
do: en el primer caso deberá vencer una resistencia mayor, y en el 
segundo, la resistencia será menor. 

Para los mejores relojes de péndulo, la variación de la marcha diaria 
es de 0,01 a 0,001 por día. 

Otro tipo son los denominados relojes de cuarzo que se comenzaron 
a construir en 1927, y que permiten una mayor precisión en el registro 
del tiempo que los clásicos relojes de péndulo. La variación en la mar- 
cha diaria alcanza a 0,0001 y aún menos. Su construcción está basada 
en las propiedades piezoeléctricas del cristal de cuarzo: si un cristal 
de cuarzo se deforma, aparecen cargas eléctricas en su superficie; de 
la misma manera, si se lo coloca en un campo eléctrico variable, sufre 
variaciones eléctricas. 

Un reloj de cuarzo consta de un oscilador controlado por un cristal 
de cuarzo que produce una frecuencia eléctrica estable; un divisor de 
frecuencias, y un amplificador que mueve un mecanismo de reloj. 

El oscilador con cristal de cuarzo produce una corriente eléctrica 


51 


alternada de frecuencia constante, que corresponde a la frecuencia na- 
tural de vibración de ese particular cristal de cuarzo que se coloca 
en el circuito. Como esa frecuencia natural depende de la temperatura, 
el cristal se encuentra a 60 *C, temperatura constante con una varia- 
ción de 0,01 *C. Para evitar inconvenientes con la presión atmosférica 
y la humedad, el cuarzo está encerrado en un recipiente de vidrio her- 
méticamente cerrado y al vacío. La frecuencia natural del cuarzo de- 
pende de su dimensión y forma. Se suele elegir de 1 000 000 de ciclos 
por segundo (1 Mc/s). 

Para poder emplear prácticamente esa corriente variable de alta 
frecuencia se la debe dividir. Con ese fin se emplean divisores de fre- 
cuencia. Así se obtienen 100 000 ciclos/s, 10 000 ciclos/s, 1000 ci- 
clos/s, hasta llegar a 1 ciclo/s; éste actúa sobre un motor que a su 
vez mueve las manecillas de un reloj mecánico. Cada ciclo equivale 
exactamente a un segundo y mueve la manecilla del segundero. 

En años recientes se han desarrollado relojes atómicos y molecula- 
res, en los cuales la frecuencia natural de vibración de un átomo o 
molécula de determinada sustancia, como el rubidio, el cesio, etc., se 
utiliza como frecuencia de referencia. 


empleado en la deter- 
minación de la latitud 
y en la corrección del 
reloj, lo que permite 
estudiar el movimien- 
to de rotación de la 
Tierra. (Gentileza del 
señor Climent, Obser- 
vatorio Astronómico de 


» 
| Astrolabio de Danjon, 
Ñ 
¡ 
| 
! 
| San Juan.) 


Cronógrafos 


Se emplean los cronógrafos a fin de registrar exactamente el ins- 
tante de un determinado fenómeno astronómico. Las aberturas o cie- 
rres de un circuito eléctrico que se conecta con el paso de un astro 
por un punto particular del campo ocular de un telescopio, se inscribe 
en un registro de papel, como así también los segundos correspon- 





4 Reloj de cuarzo instalado en el Observatorio Astronómico dientes a un reloj. La comparación entre el instante del registro del 
de La Plata. fenómeno astronómico y los contactos de los segundos del reloj permite 
Cronógrafo impresor en funcionamiento en el Observatorio obtener el momento exacto en que se produjo el fenómeno. En los 

+ Astronómico de La Plata. cronógrafos más perfeccionados el instante del fenómeno aparece im- 


Ejemplo del registro de un fenómeno astronómico. Una aguja 
inscriptora marca los segundos (parte superior de la figura); 
otra, el instante en el que se registra el fenómeno (parte infe- 
rior). La lectura del registro indica que el fenómeno se produjo 
a las 15" 26" 16*,45. 




















15* 26= 13 14 15 18 19 20" 21 
01 f ñ y AAA y ARS 
quasi 
a] 
1 
15* 26» 16», 45 
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preso directamente en la cinta de papel del registrador con el número 
del minuto, el segundo y la fracción correspondiente: son los llamados 
cronógrafos impresores. 


Calendario 


Las unidades naturales del calendario son el día y el año. El día 
se basa sobre el período de rotación de la Tierra, y el año resulta del 
período de su revolución alrededor del Sol, lapso que se conoce tam- 
bién como año trópico. 

El período en que se repiten las fases de la Luna, aproximadamen- 
te 29-$ días, y conocido como mes sinódico, se utiliza para definir 


otra unidad de medida, el mes. El período de revolución de la Tierra 
alrededor del Sol, definido como el intervalo de tiempo transcurrido 
entre dos pasajes sucesivos por el equinoccio vernal, tiene una duración 
de 365,2422 días solares medios, es decir 365 días 5 horas 48 minu- 
tos y 46 segundos. 

Las mayores dificultades de un calendario que utiliza estas tres 
Unidades, día, mes y año, resultan del hecho de no ser conmensurables, 
porque ninguna de ellas es múltiplo o submúltiplo de alguna de las 
otras dos. 

Además de estas tres unidades empleadas en la medida del tiempo, 
existe una cuarta unidad inventada por el hombre, la semana, compues- 
ta de 7 días, denominados de acuerdo con los cinco planetas conocidos 
por los antiguos, además del Sol y de la Luna. Se supone que su origen 
sea el intervalo de tiempo entre cada una de las cuatro fases de la Luna. 

El calendario que se utiliza en la actualidad proviene del empleado 
en la antigua Roma, compuesto de 12 meses de alternativamente 29 


y 30 días, lo que sumaba 354 días. Para completar los 13 días que 
faltaban para el año trópico de 3653 , Cada 3 años se debía agregar 


un mes adicional, el decimotercer mes. Para perfeccionarlo, en el año 
46 a.C., Julio César, con el asesoramiento de Sosígenes, astrónomo de 
Alejandría, modificó el calendario haciéndolo similar al egipcio (12 me- 
ses en el que se alternaban 30 y 31 días). Las principales caracterís- 
ticas del nuevo calendario, que se llamó juliano, fueron las siguientes: 
12 meses de 30 y 31 días, excepto febrero, de 29 días, lo que hacía 
Un total de 365 días por año, más un día adicional cada 4 años para 
completar un año de 366 días. Posteriormente, el mes de febrero 
se redujo a 28 días para compensar el aumento a 31 días del mes 
de agosto. 

La modificación suponía al año trópico compuesto de 365,25 días, 
cuando en realidad es de 365,2422 días, lo que producía una diferencia 
de 0,0078 días por año que, acumulada, en 128 años completaba un 
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día. En 1582 la diferencia alcanzaba ya a 10 días; la fiesta de Pascua, 
por ejemplo, establecida para el primer domingo que sigue a la Luna 
llena después del 21 de marzo (equinoccio vernal), resultó adelanta- 
da en exceso, pues el primer día de la primavera europea cayó el 
11 de marzo. 

La nueva reforma del calendario se hizo en el año 1582 por ini- 
viativa del papa Gregorio XIII; los astrónomos Lilio, Clarius y Chacon 
estudiaron las modificaciones. Los 10 días en exceso se habían origi- 
nado a partir de la época del concilio de Nicea (año 325), que reguló 
el calendario eclesiástico de acuerdo con el juliano. Se decidió elimi- 
narlos, y al 4 de octubre de 1582 siguió el 15 de octubre. Además 
se suprimeron tres años bisiestos cada 400 años, estableciéndose que 
sólo las centurias divisibles por 400 fueran años bisiestos. Por eso no 
lo fueron los años 1700, 1800 y 1900; en cambio fue año bisiesto el 
1600 y lo será el año 2000. Con estas modificaciones el calendario en 
vigencia —llamado gregoriano— tiene una duración de 365,2425 días 
solares medios. La diferencia con respecto al año trópico es muy pe- 
queña, 0,0003 días, que sólo llegará a acumular un día en alrededor 
de 3 500 años, razón por la cual no es un problema que sea necesario 
considerar a corto plazo. 


Calendario perpetuo. Se han propuesto diversas reformas al calen- 
dario actualmente en uso para hacerlo más regular y para que cada día 
del año coincida siempre con un mismo día de la semana. 


Calendario perpetuo. El calendario correspondiente a enero es 
válido para abril, julio y octubre; el de febrero lo es para ma- 
yo, agosto y noviembre; y el de marzo, para junio, setiembre 
y diciembre. A este último mes se le adiciona un día de fin 
de año; en los años bisiestos se agrega un día al mes de junio 
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Una de las reformas propone un año de 12 meses agrupados en 
cuartos de año idénticos, de 3 meses cada uno. Cada cuarto de año 
comienza en domingo y termina en sábado. El primer mes tiene 31 días 
y los dos restantes, 30. Por consiguiente, cada cuarto de año tendría 
91 días, cifra que al ser divisible por 7 da un número entero de semanas. 
Como los cuatro cuartos totalizan 364 días, se agrega un día extra 
después del 30 de diciembre, que también es sábado, y en los años 
bisiestos, otro más, adicional, luego del 30 de junio. Un calendario 
de este tipo tendría ventajas de orden económico y para las estadís- 
ticas, aunque probablemente resultaría monótono por la regularidad de 
los feriados que caerían, siempre, en el mismo día de la semana. 

La otra reforma establece un calendario compuesto de 13 meses, 
con una duración de 28 días cada uno, lo que totaliza 364 días; que- 
darían dos días para incluir uno de manera permanente y otro en los 
años bisiestos. 


TELESCOPIOS 


El telescopio es un instrumento que permite observar con mayores 
detalles los cuerpos celestes. Las imágenes que suministra aparecen 
aumentadas en relación con el tamaño que presentan a simple vista 
algunos astros, como el Sol, los planetas, los satélites y los cometas. 
Además como recibe y acumula más luz que el ojo humano, posibilita 
la observación de numerosas estrellas, nebulosas y gaiaxias que, de 
otra manera, serían invisibles. 

Los telescopios están integrados por una serie de elementos ópticos. 
Se clasifican en dos tipos principales, según empleen lentes o espejos: 
refractores y reflectores, respectivamente. 


Algunas propiedades de los telescopios. 


La imagen que da un lente o un espejo se forma en un punto llamado 
foco; la distancia de aquéllos al foco se denomina distancia focal (f). El diá- 
metro del lente o espejo es la abertura (a); la relación entre la distancia focal 
y la abertura se llama razón focal: 


—L — razón focal 
a 


Esquema de un telescopio refractor. 
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Así, por ejemplo, si f= 100 cm y a=20cm, la razón focal es: 


f _ 400 — 
229 


que se indica f/5. 


Brillo de la imagen 


Cuanto mayor es el diámetro del objetivo o, dicho de otra manera, cuanto 
mayor es la abertura, mayor es la cantidad de luz que llega al foco y, por 
consiguiente se pueden observar astros más débiles. El brillo de la imagen 
es proporcional al cuadrado de la abertura, o sea al área del lente, e inver- 
samente proporcional al cuadrado de la distancia focal: 

a 1 


BS == razón focal]? 


De la fórmula se infiere que es más luminoso un telescopio de menor dis- 
tancia focal que otro de mayor distancia focal; asimismo, cuanto menor es 
la razón focal el telescopio será más luminoso. Así, por ejemplo, a igual aber- 
tura un telescopio f/2 es más luminoso que otro f/5, o sea más rápido; es 
decir, necesitará un tiempo de exposición menor para fotografiar los objetos 
que se estudian. La razón focal da, por consiguiente, la medida de la con- 
centración de luz en el foco. 


Aumento 


El aumento, que es la relación entre la distancia focal del objetivo y la 
distancia focal del ocular, es el número de veces que la imagen aparece 
ampliada con respecto al objeto observado a simple vista. Para un telescopio 
determinado, la distancia focal del objetivo es invariable; por lo tanto, em- 
pleando alternativamente oculares con distintas distancias focales se pueden 
obtener diversos aumentos. 


Telescopios refractores 


El telescopio refractor está compuesto de uno o varios lentes que 
constituyen el objetivo, colocado en un extremo de un tubo metálico, y 
por el ocular, ubicado en el otro extremo. La imagen que recoge del 
objeto aparece en el foco del objetivo, y se observa a través del ocular; 
también se la puede fotografiar reemplazando el ocular por un porta- 
chasis. Un ejemplo simple de este sistema óptico son los binoculares, 
que en realidad consisten en dos pequeños telescopios refractores. 


El objetivo más común es el compuesto por dos lentes: uno doble 
convexo y otro plano cóncavo, como el que muestra la figura que ilustra 
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Telescopio refractor un modelo de telescopio refractor. Este sistema tiene la propiedad de 

del Observatorio As- presentar imágenes enfocadas para un determinado color; en general, 

onsiles de Es HIERN se elige el amarillo, el más sensible al ojo humano. Frecuentemente, 

+ para cada longitud de onda de la luz se tienen distintos focos, como 
en el caso más simple de un solo lente de forma doble convexo; en 
esas condiciopes, las imágenes son deficientes. Este defecto de las 
lentes recibe fel nombre de aberración cromática. Los primeros teles- 
copios, como el de Galileo, empleaban un solo lente. 


Telescopios reflectores 


Los telescopios reflectores constan de un espejo de vidrio (o pyrex) 
de forma parabólica que refleja la luz como un haz convergente en 
dirección contraria a la dirección de incidencia. La forma parabólica 
del espejo es preferible a la esférica, pues en esta última los haces 
externos no concurren al mismo foco que el haz central, defecto llamado 
aberración esférica. Sin embargo, ambos tipos de espejos están libres 
de aberración cromática; todos los colores tienen el mismo foco, 


Telescopio reflector con foco Cassegrain del Observatorio Astro- 
nómico de La Plata. 


Detalle del ocu- ! 

lar del telesco- pi 

pio refractor de 

43 cm de abertu- 

ra del Observa- 

torio Astronómi- 
+ co de La Plata 









Pequeño telescopio 
para leer el circulo 
de declinación 
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Espejo plano a 45” 











Foco primario 











Distintos focos de un y 
telescopio reflector con FOCOLTMICOnO 
espejo parabólico. 


Espejo hiperbólico 


Foco 
cassegrain 





LABORATORIO 


Foco 
coudé 


El foco de un espejo parabólico, que queda delante del objetivo y 
dentro del tubo, como se ve en la figura, se llama foco primario. Colo- 
cando antes del mismo un espejo plano inclinado a 45”, el foco se 
produce fuera del tubo, llamándose en este caso foco newtoniano. 

Otra variante consiste en colocar un pequeño espejo de cara hiper- 

bólica frente al objetivo y cerca del extremo del tubo; el foco se presen- 
tará detrás del espejo principal, que para este objeto tiene una abertura 
en el centro; se tiene así el foco cassegrain. 
h Otro foco utilizado sólo en los grandes telescopios es el foco coudé, 
ilustrado en el dibujo. El haz de luz reflejado por el espejo primario 
y por otro convexo es llevado fuera del tubo a través del eje polar del 
instrumento hasta un laboratorio. 


Para que el espejo de vidrio refleje la luz se deposita en su super- 
ficie una capa de plata o de aluminio; de esta manera se alcanza una 
reflexión de 90 a 95% de la luz incidente. 


Cámara Schmidt. Este tipo je telescopio es una combinación de 
lente y espejo. Tiene el foco dentro del tubo y sólo es posible em- 
plearlo para obtener fotografías. Consta de un espejo esférico, pero 
como este tipo de curva produce una imagen defectuosa (aberración 
esférica) se coloca en la entrada del haz de luz un lente con aberra- 
ción esférica de signo contrario al del espejo. Con este procedimiento 
se obtienen imágenes muy nítidas; además el telescopio es muy lumi- 
noso, como las cámaras Baker-Nunn de razón focal f/1, empleadas 
para fotografiar satélites artificiales. 

Este tipo de cámaras tiene la ventaja adicional de permitir fotogra- 
fiar grandes zonas del cielo, 


Comparación entre telescopios refractores y reflectores. Como se 
ha visto, cuanto mayor es el diámetro del lente o del espejo de un 
telescopio, más riábiles son los objetos que se observan. Pero los re- 
fractores tienen un límite de tamaño de alrededor de 1 m. 

Como la luz pasa a través de un lente o de un sistema de lentes, 
es necesario que los mismos sean de excelente calidad óptica y cada 
una de las caras debe estar pulida con gran precisión. Además, como 
se los sustenta por los bordes, a medida que aumenta su tamaño cre- 
cen las dificultades a causa de las deformaciones que empeoran la ca- 
idad de las imágenes. 

La ventaja principal de los telescopios reflectores reside en que 
sólo es necesario pulir una sola cara, la que refleja la luz. De esta mane- 
ra se pueden construir grandes espejos; el mayor, de 5 m de diámetro, 
está en el Observatorio de Monte Palomar, Estados Unidos de América. 
En estos casos, el problema de la sustentación se resuelve sosteniendo 
el espejo por la cara que no refleja. Por supuesto, que para que el 
espejo no se deforme y la imagen sea suficientemente nítida, se deben 
tener cuidados extremos, tanto al sostenerlo dentro del tubo como evi- 
tando las posibles deformaciones debidas a su propio peso. 

El mayor telescopio refractor se encuentra en el Observatorio 
de Yerkes, Estados Unidos de América, y tiene un objetivo de 1m de 
abertura y una distancia focal de 19 m. Fue puesto en funcionamiento 
en 1897. En la Argentina, el Observatorio de La Plata posee un teles- 
copio refractor, con un objetivo de 43cm de abertura y 9m de 
distancia focal. 

El Observatorio de Córdoba cuenta con un telescopio reflector de 
1,50 m de abertura y una distancia focal de 7,50 m en el foco newto- 
niano. Fue inaugurado en 1942 y se encuentra en Bosque Alegre, cerca 
de la ciudad de Alta Gracia, provincia de Córdoba. 

En la actualidad está en construcción para el Observatorio de Le- 
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ningrado, Unión Soviética, un telescopio reflector con un espejo parabó- 
lico de 6m de diámetro y un tubo de 42m de longitud; cuando se 
complete será el mayor del mundo. 


Montaje ecuatorial. Para resolver el problema del movimiento apa- 
rente del cielo, que produce el lento desplazamiento de las estrellas, 
los telescopios tienen monturas orientadas según el sistema de coorde- 
nadas ecuatoriales locales. De esta manera es posible apuntar a un 
astro y seguirlo con un movimiento exactamente igual al de la esfera 
celeste, o sea similar al de rotación de la Tierra. 
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Orientación de un telescopio. El eje polar del telescopio es 
paralelo al eje de rotación de la Tierra. Su inclinación sobre 
el horizonte es igual a la latitud del lugar. 


Cada telescopio cuenta con un eje polar, situado exactamente en 
el meridiano del lugar y paralelo al eje de la Tierra. La inclinación de 
este eje con el horizonte es igual a la latitud de ese punto. Perpendicu- 
larmente al mismo eje existe un círculo paralelo al ecuador que se 
denomina círculo horario, sobre el que está graduado el ángulo hora- 
rio t. El círculo de declinación, donde se lee la declinación d, es per- 
pendicular a otro eje situado también perpendicularmente al eje polar. 


El círculo horario y de declinación son, por lo tanto, perpendiculares 
entre sí. 
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Cúpula del telescopio reflector de 80cm del Observatorio As- 
tronómico de La Plata. Detrás, «al fondo, se advierte el telescopio 
refractor de 20 cm de abertur: 





El telescopio se mueve, entonces, según dos coordenadas: ángulo 
horario y declinación. Tiene además un movimiento de relojería, mecá- 
nico o eléctrico, que da al eje polar el mismo movimiento que tiene la 
Tierra alrededor de su eje de rotación. Todo este dispositivo se conoce 
como montaje ecuatorial. 

Generalmente, los telescopios se ubican dentro de edificios que 
cuentan con un techo o cúpula de forma semiesférica, con una ven- 
tana que se extiende desde la base hasta la cúspide, pasible de cerrar- 
se y abrirse a voluntad. La cúpula está montada sobre rieles para poder 
desplazarla y colocar la ventana en la dirección que se desee, 


Observaciones fotográficas. Los telescopios se emplean regular- 
mente para obtener fotografías de los objetos celestes. Reemplazando 
el ocular por un portachasis y colocando películas o placas fotográficas 
con emulsiones adecuadas, se pueden realizar largas exposiciones, en 
algunas ocasiones hasta de toda una noche. 
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Para que los resultados sean óptimos, el mecanismo de relojería 
del eje polar debe funcionar correctamente. Además, en la generalidad 
de los casos los telescopios fotográficos son dobles, de tal manera que 
uno de ellos posee un ocular y sirve de guía, y por medio de un ajuste 
fino en las coordenadas se pueden corregir las pequeñas irregularidades 
del movimiento del telescopio. 

El efecto acumulativo de la luz durante una larga exposición puede 
presentar en la fotografía objetos muy débiles, invisibles a través de la 
observación visual con telescopio. En relación con las observaciones 
visuales la fotografía tiene, además, otra ventaja: la información que 
proporciona puede ser estudiada en repetidas oportunidades y también 
compararse con observaciones pasadas y futuras. 

En este libro se incluyen numerosas fotografías obtenidas por los 
observatorios argentinos; algunos de los objetos que se muestran no 
son observables directamente por el ocular del telescopio. 


Reemplazando el ocular por un prisma es posible obtener espectros 
de los astros y estudiar diversas características físicas de los mismos. 


LOS MAYORES TELESCOPIOS REFLECTORES 








DEL MUNDO 
OBSERVATORIO dr Piojo 
Monte Palomar (E. U. de América) ........... 500 1948 
Observatorio de Lick (E. U. de América) ....... 300 1959 
Crimea (Unión Soviética) .. 4 260 1960 
Monte Wilson (E. U. de América) ............. 250 1917 
Herstmonceux (Inglaterra) ........o.ooomooo.ooo. 245 1967 
Kitt Peak (E, U. de América) ................. 210 1961 
Mc Donald (E. U. de América) ................ 205 1939 
Ondrejov (Checoslovaquia) .......... pd 200 1967 
Bakú (Unión Soviética) ...........o.ooooooooooo 200 1967 
Tautenburg (Alemania Oriental) ............... 200 1964 
Haute Provence (Francia) .. 190 1958 
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d1 

(cm) 
400 
347 
50 
750 
1600 
900 
343 
130 
130 
200 
315 
375 
260 
300 


(cm) 
32 
33 
12 
80 
43 
34 
11 

7,5 
19 
17,5 
50 
17 
22 


TIPO DE TELESCOPIO Y DIMENSIONES 


Telescopio 
monocromático de Lyot 


fotográfico doble 


Reflector (foco newtoniano) 
Círculo meridiano 


Anteojo cenital Wanschaff 


Anteojo de paso 
Anteojo cenital fotográfico 


Reflector (foco cassegrain) 
Refractor 


Refractor fotográfico 
Refractor 


Refractor fotográfico 
Refractor fotográfico 


Refractor 
Otros instrumentos 


Círculo meridiano 
Círculo meridiano 
Astrolabio de Danjon 
Refractor con filtro 
Anteojo de paso 


Refractor 
Refractor 
Refractor 
Refractor 


LUGAR 
Ciudad de Córdoba 
Bosque Alegre, provincia de Córdoba 
La Plata, provincia de Buenos Aires 
La Leona, provincia de Santa Cruz 
Marquesado, provincia de San Juan 
El Leoncito, Barreal, provincia de San Juan 
San Miguel, provincia de Buenos Aires 
Punta Indio, provincia de Buenos Aires 
Parque Centenario, ciudad de Buenos Aires 


LISTA DE TELESCOPIOS INSTALADOS EN OBSERVATORIOS ASTRONÓMICOS DE LA ARGENTINA 
Avda. Costanera Sur, ciudad de Buenos Aires 


INSTITUCIÓN Y AÑO 
DE FUNDACIÓN 
de Córdoba (1871) 
Observatorio Astronómico 
de La Plata (1883) 
de San Juan (1953) 
Observatorio austral 
Yale-Columbia (1964) 
Cósmica (1935) 
Observatorio Naval 
(1881) 
Asociación Argentina 
Amigos de la Astronomía 
(1929) 


Observatorio Astronómico 
Observatorio Astronómico 
Observatorio de Física 
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LA RADIACIÓN 
DE LOS 
CUERPOS CELESTES 


La mayoría de los cuerpos celestes son luminosos, ya sea porque 
brillan con luz propia como las estrellas, nebulosas, galaxias, etc., O 
porque reflejan la luz de otros astros, como los planetas y algunas 
nebulosas brillantes. En contraste con estos astros luminosos se pre- 
sentan las nebulosas oscuras, sólo observables cuando absorben la luz 
de las estrellas situadas detrás. Un ejemplo muy notable en el hemis- 
ferio sur, visible a simple vista, es la Bolsa de Carbón, situada en la 
constelación de la Cruz del Sur. 


Análisis de la radiación 


Es posible analizar los fenómenos que ocurren en todos esos astros 
mediante el estudio detallado de la luz que recibimos de ellos. Para 
esta finalidad son útiles dos instrumentos acoplados al telescopio: el 
espectrógrafo y el fotómetro. Con ayuda del espectrógrafo se descom- 
pone la luz que llega del astro y se analiza su temperatura, composi- 
ción química, presión, turbulencia, etc. El fotómetro, en cambio, per- 
mite medir la cantidad de luz que llega; con filtros adecuados puede 
aislarse una banda del espectro entre longitudes de onda determinadas 
y obtenerse un valor de la cantidad de luz irradiada, determinando así 
si la estrella se mantiene constante en brillo o es variable, deducir su 
temperatura, etc. 


Espectrógrafo. Si un prisma de vidrio es 'atravesado por un rayo de 
luz, luego de trasponerlo dicho haz se dispersa y aparecen proyectados 
los colores del arco iris: rojo, amarillo, verde, azul y violeta. Se obtie- 
ne así un espectro. La fotografía de éstos permite estudiar en detalle 
las características de diversas fuentes luminosas. El aparato utilizado 
para esta finalidad es el espectrógrafo. 
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FOCO DEL ESPECTROGRAFO 


Esquema de un espectrógrafo a prisma donde se indica la mar- 
cha de los rayos luminosos captados por el telescopio. 


Para obtener espectros de las estrellas, generalmente se emplea un 
espectrógrafo a prisma. La luz que llega de la estrella es enfocada por 
el telescopio sobre el plano focal F, donde se encuentra una ranura an- 
gosta. Luego, un lente llamado colimador convierte el haz divergente 
en un haz paralelo. La luz cae entonces sobre un prisma que la dis- 
persa. Del otro lado del prisma un lente objetivo enfoca la luz dispersa- 
da sobre una placa fotográfica. En un espectrógrafo de este tipo puede 
existir más de un prisma; en ese caso, la dispersión de la luz es mayor 
y el espectro muestra mayores detalles. 


Espectrógrafo montado en un telescopio. El que se reproduce 
está instalado en el observatorio de Bosque Alegre, Córdoba. 
(Gentileza Observatorio Astronómico de Córdoba.) 
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En la actualidad se prefiere reemplazar al prisma de vidrio por una 
red de difracción. Ésta consiste en un espejo donde se ha grabado un 
número muy elevado de líneas paralelas (por ejemplo, 1000 líneas 
por mm); su función es similar a la del prisma. 














RED DE 
DIFRACCIÓN 





Fotografía de un espectrógrafo a red, y esquema demostrativo 
de la marcha de los rayos luminosos. (Gentileza Observatorio 
Astronómico de Córdoba.) 


: El espectro de una estrella es una faja luminosa, el espectro con- 
tínuo, que cubre toda la banda observable, desde el ultravioleta hasta 
el rojo o el infrarrojo, pasando por el violeta, azul, verde y amarillo. 
Sobre el mismo, aparecen líneas oscuras superpuestas denominadas 
líneas de absorción. La posición de dichas líneas, o sea su longitud 


de onda, medida en angstroms (1 A = 10 cm), se puede comparar 
con un espectro de referencia (por ejemplo, de hierro) de una fuente 
terrestre, obtenido simultáneamente en el telescopio, 

Con el espectro de un astro, y mediante la aplicación del efecto 
Doppler, puede deducirse su velocidad radial. Se mide el desplaza- 
miento de las líneas del espectro del astro por comparación con el 
espectro de la fuente terrestre, y de acuerdo con la fórmula del efecto 
Doppler la velocidad radial es igual a: 


V=c: hh [km/s] 
da 

La velocidad de acercamiento (con signo negativo) o de alejamiento 
(con signo positivo) de un astro es igual a la velocidad de la luz, c, 
(300 000 km/s) multiplicada por el cociente entre el desplazamiento 
1—h que experimenta una línea del espectro y la longitud de onda A, 
de la línea considerada. El resultado se obtiene en km/s. 

Además, del estudio de la forma e intensidad de las líneas de absor- 
ción del espectro se puede obtener información sobre la composición 
química, densidad, temperatura y estado de movimiento del gas que 
forma la atmósfera estelar. Las líneas de emisión, o líneas brillantes 
en el espectro, proporcionan detalles acerca de la región exterior de la 
atmósfera de las estrellas. 


Efecto Doppler. En 1842, C. Doppler enunció el siguiente principio: si 
una fuente de luz (o de sonido) se acerca o se aleja del observador, las ondas 
de luz (o de sonido) se acortan o se alargan, respectivamente. Es decir, si 
la distancia a la fuente disminuye, la longitud de onda se acorta, y si la fuente 
se aleja, la longitud de onda aumenta (la distancia entre las crestas de la on- 
da se hace más larga). Este fenómeno se manifiesta en el espectro luminoso 
originando un corrimiento hacia el rojo cuando la fuente luminosa se aleja, 
y hacia el violeta cuando se acerca. 
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Esquema demostra- 
tivo del método 
empleado para de- 
terminar la veloci- 
dad radial de una 
estrella mediante el 
efecto Doppler. Se 
indica con A el des- 
plazamiento A —do- 


TUBO DEL TELESCOPIO 





Fotómetro fotoeléctrico adosado al telescopio reflector de 80 cm 
del Observatorio Astronómico de La Plata. 


Fotómetro. El brillo que presentan las estrellas se mide según va- 
rios procedimientos. Desde el origen de la Astronomía se empleó direc- 
tamente el ojo humano, pero a partir del siglo pasado comenzaron a 
utilizarse instrumentos que proporcionan estos datos de manera más 
precisa. En la actualidad se emplea tanto la fotografía como el fotó- 
metro fotoeléctrico. Este último consta de una célula fotoeléctrica o 
válvula fotomultiplicadora, cuyo cátodo se ubica detrás del foco del teles- 
copio. Cuando aquélla recibe un rayo de luz, aunque sea muy débil, 
emite electrones hacia el ánodo, estableciéndose una circulación 
electrónica entre cátodo y ánodo, la que luego es amplificada y medida. 
Como dicha corriente es directamente proporcional a la intensidad de 
la luz que incide sobre el cátodo, es fácil determinar así el brillo de 
las estrellas, siempre que se conozca previamente el brillo de por lo 
menos una de éstas. 


CÉLULA 
FOTOELÉCTRICA 





AMPLIFI- 
* CADOR 





Gráfico demostrativo de las partes que componen un fotómetro 
fotoeléctrico. 
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El método fotográfico determina el brillo de una estrella sobre una 
placa fotográfica, midiendo el diámetro de la imagen, la que es mayor 
y más densa a medida que la estrella es más brillante. Con un instru- 
mento especial, el microfotómetro a iris, es posible medir el diámetro 
de la imagen. Si en una fotografía de un campo estelar se conocen 
las magnitudes de algunas estrellas, se pueden obtener fácilmente las 
magnitudes de las restantes. 

Según los métodos de medida, se obtienen brillos o magnitudes 
(ver página 86) visuales o fotográficos. Esas magnitudes dependen 
de la región del espectro en donde se midan: las visuales son esencial- 
mente amarillas, ya que el ojo humano es más sensible al amarillo que a 
otros colores, y las fotográficas son violetas-azuladas, pues original- 
mente las emulsiones fotográficas fueron sólo sensibles a dichos colores. 

Utilizando filtros de colores, tanto con el fotómetro fotoeléctrico 
como con las fotografías, se pueden conseguir magnitudes en diversas 
longitudes de onda, ya sea en el ultravioleta, violeta, azul, verde, ama- 
rillo, rojo, infrarrojo, etc. En algunos casos, los filtros pueden com- 
prender una banda muy angosta del espectro, como ocurre con los 
filtros interferenciales, cuyos anchos de banda pueden ser sólo de 
20A o 404. Estos filtros permiten estudiar con detalle el comporta- 
miento de ciertas líneas del espectro de las estrellas. 


Leyes de la radiación 


El estudio de la radiación, o de la energía emitida por los cuerpos 
celestes, es de enorme importancia para tratar de explicar los procesos 
que le dan origen, su constitución física, y la vinculación con algunos 
de sus parámetros físicos, tales como: temperatura, masa, densidad, etc. 

Varias leyes relacionan la temperatura de un cuerpo con la cantidad 
de energía que éste emite. Estas leyes se aplican a lo que se deno- 
mina un cuerpo negro o radiador perfecto, es decir, el cuerpo incandes- 
cente de mayor eficiencia, capaz de absorber toda la radiación que 
recibe y emitir a su vez toda la posible a una temperatura determinada. 

La ley de Planck es la más general de las leyes de radiación, y me- 
diante ella es posible calcular la intensidad de la energía que corres- 
ponde a una longitud de onda determinada y a una temperatura dada. 
En la figura se representan los diversos casos según distintas tempe- 
raturas del cuerpo emisor. Sobre las abscisas se representan las lon- 
gitudes de onda, y sobre las ordenadas la intensidad de la radiación. 
La intersección de una abscisa cualquiera con una de las curvas, deter- 
mina un punto que indica el valor de la intensidad de la radiación para 
la temperatura que corresponda a esa curva. 


Si se suman las intensidades de la radiación proporcionadas por 
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INTENSIDAD DE LA RADIACIÓN 



























































Intensidad de la radiación 





5200 


401 
SS Longitud de onda (A) 


Energía total emitida por el cuerpo en la banda de color azul. 


intensidad de la radiación corresponde 
gitud de onda, la que depende de la ¡peratura del cuerpo 
emisor. 





a una determinada lon- 
tem] 


una determinada curva de temperatura, correspondientes a las longitu- 
des de onda comprendidas entre 4 000 A y 5200 A (banda que corres- 
ponde al color azul), se obtiene la energía total emitida por el cuerpo 
en esa región del espectro. 

De manera, la superficie delimitada por la curva y el eje de 
las abscisas equivale a la energía total emitida por el radiador, que es 
un cuerpo incandescente. Observamos que a medida que crece la 
temperatura, la superficie debajo de la curva aumenta muy rápida- 
mente, lo que significa que la radiación total crece fuertemente .con el 
incremento de la temperatura. 

Esto lo expresa la ley de Stefan-Boltzmann, que dice: 


La energía total emitida por un cuerpo en un segundo de tiempo y 
por centímetro cuadrado de superficie es proporcional a la cuarta po- 
tencia de la temperatura absoluta. 


Es decir: 
EST [erg/cm? s] 


donde la constante y = 5,67 X 105 erg/cm? gradot s. La energía E 
se indica en ergios (erg, unidad de energía), y la temperatura T, en 
grados Kelvin (%K). 

A medida que disminuye la temperatura, el máximo de radiación, 
que es único, se desplaza para cada curva hacia longitudes de onda 
mayores, o sea hacia el rojo, como se advierte en la misma figura. 
Ésta es la ley de Wien, cuyo enunciado dice: 


A una temperatura dada, la radiación es más intensa en una deter- 
minada longitud de onda, la que es inversamente proporcional a la 
temperatura absoluta del cuerpo radiante. 


O sea: 
[9] 
m=>+F 


donde ),, es la longitud de onda en angstroms, para la cual la radia- 
ción es máxima, 7 la temperatura en grados Kelvin, y una constante 
C = 29 000 000 *K.A = 0,29 “K.cm. 

Si, por ejemplo, 7=5000“K, la máxima intensidad de radiación se 
presenta en: 


_ 29x 10'KA 


Mn = A = 58004 








es decir, en el amarillo. Si la temperatura disminuye a 2000 “K, será: 


2 9X109KA 
Me == 145004 


o sea, se desplaza hacia el infrarrojo. En cambio, si T aumenta a 10000 *K, 
resultará Am = 2 900 A, por lo cual el máximo se encuentra en el ultravioleta. 

En conclusión: cuando la temperatura de un cuerpo incandescente 
aumenta, el color del mismo cambia del rojo al amarillo; luego al verde; 
luego al azul; etc. Es similar a lo que se observa en una llama: cuando 
su color es rojo, la temperatura es menor que cuando se presenta azul. 

Cuando la temperatura de un cuerpo es tan. baja como 10 *K, la 
máxima intensidad de radiación se obtiene en la longitud de onda de 
0,029 cm, y entonces sólo es observable por medio de los radiotelesco- 
pios en la frecuencia de las radioondas. Estas radiaciones son emitidas 
por el gas que se encuentra distribuido entre las estrellas y cuya tem- 
peratura es extremadamente baja. 


BRILLO Y MAGNITUD DE 
LAS ESTRELLAS 


En el primer catálogo de estrellas preparado por el astrónomo grie- 
go Hiparco (120 a.C.), y conocido a través de Ptolomeo, las estrellas 
ya se identificaban por su brillo relativo, denominado magnitud. Esa 
primera nómina conocida comprendía 1 080 estrellas visibles a simple 
vista y fue publicado por Ptolomeo en la forma de un catálogo que se 
hizo famoso: el Almagesto. Las estrellas se clasificaban por su brillo 
en 6 clases: a las más brillantes se les asignó la clase o magnitud 1, 
y las apenas visibles a simple vista fueron designadas con la magni- 
tud 6. Este sistema se conservó en los catálogos estelares posteriores. 
Cuando más adelante se determinó que una estrella de primera mag- 
nitud era 100 veces más brillante que otra de sexta magnitud, se adoptó 
una escala según la cual la diferencia de 5 magnitudes equivaldría a 
100 veces la de intensidad. 

Con la introducción del telescopio se inició la observación de estre- 
llas invisibles a simple vista, es decir de aquellas más débiles que las 
de magnitud 6; el número que indica la magnitud de estas estrellas 
débiles resultó mayor que 6, y en la actualidad los grandes telescopios 
y las fotografías estelares de larga exposición revelan la presencia de 
estrellas de hasta una magnitud 23,5, aproximadamente. 

La investigación moderna mejoró la antigua escala de magnitudes, 
con el resultado de que algunas estrellas muy brillantes tienen magni- 
tudes menores que cero. Así a Sirio, la estrella más brillante del cielo, 
en la actualidad le corresponde la magnitud — 1,4; a Canopo (a Carena), 
la más luminosa cerca del polo celeste austral, la de — 0,7. De esta 
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Telescopio reflector instalado en Bosque Alegre. (Gentileza 
Observatorio Astronómico de Córdoba.) 


manera, un número positivo que aumenta en valor absoluto, representa 
la magnitud de las estrellas más débiles. 

Los ejemplos mencionados evidencian que la escala de las magni- 
tudes se perfeccionó, agregando decimales al número entero para obte- 
ner mayor precisión. La magnitud del Sol es — 26,8; a la Luna llena le 
corresponde — 12,5; Venus, en su máximo brillo, alcanza magnitud — 4. 
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Relación entre brillo y magnitud 


La relación entre el brillo (o la intensidad luminosa) de dos estre- 
llas de brillos b, y b,, y la magnitud de las mismas m, y m, está ex- 
presada por: 


log z =0,4 (m,— my) 1 


o sea que por definición: la diferencia de magnitud de dos estrellas 
my — m, es proporcional a la diferencia de los logaritmos de sus brillos 
aparentes. La fórmula [1] es conocida como ley de Pogson. El coefi- 
ciente de proporcionalidad 0,4 es consecuencia del hecho de que a una 
diferencia de 5 magnitudes corresponda una relación de intensidad 
de 100. Para este caso, en [1] el primer miembro resulta: 


log n= log 100 =2 
ba 


Por su parte, el segundo miembro de la misma expresión queda: 
0,4 (m—m)=04x5=2 


Se comprueba así la igualdad de la expresión [1], que también se 
puede escribir: 


Pr — 1004 (m, mp 


y como: 1004 = 2,512 
pues: log 2,512 = 0,4 
resulta también: 


A-= 2,512 (mm 


Esta igualdad expresa que para una diferencia de 1 magnitud 
(m, — m, = 1), la relación de intensidad es 2,512. Si la diferencia es 
2 magnitudes (m, — m, = 2), la relación de los brillos será: 

(2,512)? = 2,512 x 2,512 = 6,25, 
y así sucesivamente. Para 5 magnitudes la relación es: 
(2,512)5 = 2,512 x 2,512 x 2,512 x 2,512 x 2,512 = 100, 
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En la tabla 1 se presentan las relaciones de los brillos correspondientes 


TABLA 1 


para distintas diferencias de magnitud. En la tabla 2 se indica una lista de 
las estrellas más brillantes del cielo por orden decreciente de magnitud. 


VINCULACIÓN ENTRE LA DIFERENCIA DE MAGNITUD Y LA RELACIÓN 
DE BRILLO ENTRE DOS ESTRELLAS 


Diferencia de magnitud 





TABLA 2 


Relación de brillo 
1 =100 
1,10= 10% 
1,26= 1001 
1,58 = 100-2 
2,51 = 1004 
6,31 = 1008 

15,85 = 101.2 

39,8 = 1016 
100 =102 
10000 =104 


1000000  =10s 
100000000  =10% 
10000000000 =10%w 


1000000000000  =10 


LAS 10 ESTRELLAS MÁS BRILLANTES DEL CIELO 


Constelación 


e A A 
po AAA 


na aa 
o 
ES 
3 
[5 
£ 
3 





DO ice can 





Magnitud Nombre 
aparente de la estrella 
18 Sirio 
—0,7 Canopo 
—=0,1 Rigil Kentauro 
—0,1 Arturo 
0,0 Vega 
0,1 Capela 
0,1 Rigel 
0,4 Proción 
0,4 Betelgeuse 
0,5 Achernar 


DISTANCIA A LAS ESTRELLAS 


Si durante varios años se observa cuidadosamente la posición rela- 
tiva de las estrellas, se advierte que algunas de ellas se desplazan entre 
sus vecinas, y luego de transcurrir un año se ubican en la misma 
posición relativa. Esto se debe a que en el intervalo de un año, o sea en 
el lapso de una revolución completa de la Tierra alrededor del Sol, se 
modifica la posición relativa de las estrellas cercanas y la Tierra con 
respecto a otras estrellas más lejanas. En 6 meses, la Tierra cambia 
su posición en 300 000 000 de km, pasando de uno a otro extremo del 
diámetro de su órbita. El mismo fenómeno lo observamos desde una 
calesita: los objetos cercanos cambian su posición relativa en compa- 
ración con los más lejanos. 

La observación detallada de este fenómeno permite determinar la 
distancia de las estrellas más cercanas a nosotros. El ángulo bajo el 
cual desde una estrella se ve el radio de la órbita terrestre, supuesta 
ella circular, se denomina paralaje de la estrella. Su valor es siempre 
menor que 1”, inclusive para las estrellas más cercanas, por lo cual su 
medición debe realizarse con sumo cuidado y mediante instrumentos 
muy precisos. De acuerdo con la definición, el ángulo de paralaje es 
la mitad del desplazamiento de la estrella en el cielo. 

En 1838, W. Struve midió por primera vez la paralaje de una estre- 
lla, obteniendo para la 61 Cisne una paralaje de 0””,3. La paralaje de 
a Centauro, la segunda estrella más cercana a nosotros, es 0”,76, valor 
determinado por Henderson. 

Prácticamente, la paralaje se mide de la siguiente manera: en una 
cierta época del año (T,) se obtiene una fotografía de la estrella en 
estudio junto con sus estrellas vecinas en el cielo. Seis meses después 
(T,) se la vuelve a fotografiar, tomando la precaución de que las estre- 
llas con las cuales se efectúa la comparación se encuentren más dis- 


T 








ESTRELLA 





DE La 


CERCANA 


. 
T ESTRELLAS 
LEJANAS 


Esquema explicativo del procedimiento empleado para determi- 
nar la paralaje de una estrella cercana. 


tantes, de tal manera que, a su vez, éstas no se desplacen. De acuerdo 
con la figura se advierte una modificación en su posición relativa en el 
cielo. Finalmente, otros seis meses después, o sea a un año de la pri- 
mera fotografía y nuevamente en 7,, se obtiene una tercera fotografía, la 
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que debería coincidir con la primera. La diferencia de posición entre 
.a primera y segunda exposición es igual al doble del ángulo paralaje. 
La no coincidencia entre la primera y tercera fotografías significará que 
la estrella tiene, además, un movimiento aparente en el cielo, que se 
conoce como movimiento propio. En este caso, a la diferencia entre 
la primera y segunda posición habrá que descontarle la mitad de dicho 
movimiento propio. 
Conocido el ángulo de la paralaje p de una estrella, su distan- 
cia d, de acuerdo con la figura resulta: 
a=d:tgp 
donde a es la distancia Tierra-Sol, igual a uma unidad astronómica 
(UA), y d la distancia a la estrella. 
Como el ángulo p es muy pequeño, la tg se puede reemplazar por 
el valor del ángulo en radianes, y entonces: 
a=d:*p 
Si, en cambio, p se indica en segundos de arco, se tiene: 
=p” 1 
2= 206 2657 1 
donde 206 265 es el número de segundos contenidos en un radián. 
Como las distancias a las estrellas, o sea el valor de d, es mucho 
mayor que la distancia Tierra-Sol, igual a 150 millones de km (1 unidad 
astronómica = 1 UA), se utilizan unidades de medida distintas de las 
usuales. Por esta razón, se introdujo el parsec (pc) y el año luz (AL). 
El parsec es la distancia a que se encuentra una estrella si su paralaje 
es de 1 segundo de arco (1”). 
Como a = 150 000 000 km = 1,5 x 10% km, resulta: 
1 parsec=a x 206 265= 1,5 x 10% km x 2,06 x 105=3,09 x 10% km 


Luego, si d se indica en parsecs: 
1 
pr 

A su vez, el año luz (AL) es la distancia que recorre la luz en un 
año. Como la velocidad de la luz es de 300 000 km/s, y el número 
de segundos de un año es: 

1 año = 60 x 60 x 24 x 365,25 = 3,16 x 10? s, 
la distancia que recorre la luz en un año es: 
1 AL = velocidad de la luz, en km/s x número de segundos en un año 
1 AL=3x 105 km/s x 3,16 x 107 s/año = 9,48 x 101 km 

A la velocidad de la luz, la distancia Sol-Tierra (150 000 000 de km) 
es recorrida en 8m 20s, Por su parte, los 5750000000 de km que se- 
paran a la Tierra de Plutón, a la velocidad de la luz son traspuestos 
en 5h 19m 27s, 


d [parsecs] = 


Ya 


Comparando entre sí la distancia en kilómetr 
ÉS os de 1 par: 
1 año luz, resulta: it 


_1 parsec _ 3,09 x 10% km =3 
1 AL” 9,48x107km — ¡es 


de donde: 1 pc = 3,26 AL 





Se puede escribir entonces: 


” 
d [AL] = 2 o 

La tabla 3 contiene una lista de las 10 
estrellas más cercanas a la Tierra 
(o al Sol). La encabeza la estrella austral Próxima Centauro. Le sigue la 
ada Ae brillante a Centauro. La paralaje de todas estas estrellas es me. 


TABLA 3 
LAS 10 ESTRELLAS MÁS CERCANAS A LA TIERRA 














Esa Magnitud Paralaje Distancia Movimiento 

aparente () (parsecs) — Propio anual 
Próxima Centauro po 
a Centauro e ln + + 
Estrella de Barnard 9,5 ce za a 
. » 1,9 10,27 
Wolf 359 13,1 0,42 2,3 4,71 
a E a ea 
Luyten 726-8 .. 124 pe > hn 
Ross 154 , 106 0.35 e E 
A A 122 031 pp e 
e a codi 37 o, A Se 
peace hi ,30 3,3 0,99 


Se han determinado fotográficamente las paralajes trigon i 
de unas 6 000 estrellas, pero de éstas sólo has 1 000 kienes pe 
mayores de 0,05, o sea que su distancia es menor que 20 pc. 

El principio básico del método de la paralaje para determinar dis- 
tancias no es aplicable si los objetos celestes se encuentran a más 
de 100 pc del Sol, ya que entonces el valor de la paralaje resulta: 


PC 
pe 100 pc ii 
valor tan pequeño que los errores de medida, que son del centésimo 


de segundo, son del orden d i Í 
, le la medida misma. Para esos obj 
se emplean otros procedimientos. ces 


MAGNITUD ABSOLUTA 


Cuando se habla de la magnitud aparente de un cuerpo celeste, 
por ejemplo de una estrella, se hace referencia al brillo que presenta 
para un observador ubicado en la Tierra. Este valor depende del brillo 
propio de la estrella, y además de la distancia que nos separa. Hay 
muchas estrellas más luminosas que el Sol, pero aparecen más débiles 
porque se encuentran mucho más lejos, 

Para comparar los brillos intrínsecos de las estrellas se debe dedu- 
cir la magnitud que tendrían todas ellas situadas a una misma distancia 
del Sol. Con este fin se introduce la magnitud absoluta, que se define 
como la magnitud que tomaría una estrella si estuviera situada a la dis- 
tancia de 10 parsecs (o 32,6 años luz). Desde esa posición, el ángulo 
aparente bajo el cual se vería el radio de la órbita que describe la Tie- 
rra alrededor del Sol, sería de 0”,1, valor de la paralaje para dicha 
estrella. Conociendo la magnitud aparente de una estrella y su distan- 
cia a la Tierra, resulta simple deducir su magnitud absoluta. Para ob- 
tenerla seguimos el siguiente razonamiento: 

La relación de intensidad de dos estrellas se puede vincular con sus 
respectivas magnitudes mediante la fórmula de página 76: 


log qe =0,4 (m,— my) (1) 
2 


donde los subíndices 1 y 2 se refieren a dos estrellas distintas. 

Cuanto más lejos se encuentra una estrella, más débil es la inten- 
sidad de la luz que recibimos de ella. El brillo de una fuente de luz 
varía con el cuadrado de la distancia: cuanto mayor es la distancia 
menor es la cantidad de luz que llega. Luego, la relación del cuadra- 
do de las distancias d, y dy, entre dos estrellas, es inversamente pro- 
porcional a la relación de las intensidades observadas, 1, y ly: 

_% 
pd [21 
EI 
De [1] y [2] resulta: 
di 
log ra =0,4 (m, — m) 

Si con subíndice 2 se indica una estrella situada a 10 pc de dis- 
tancia, su magnitud será la magnitud absoluta m, = M. Al eliminar el 
subíndice 1, nos queda: 


108 2 =0,4 (M—m) 


2 log 10 — 2 log d = 0,4 (M — m) 
2-—2log d=0,4M — 0,4 m 
—0,4M=-—0,4m-—2+ 2 log d 
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y finalmente: 
M=m+5- 5 log d [3] 


donde M es la magnitud absoluta de una estrella, m su magnitud apa- 


rente y d la distancia al Sol en parsecs. 


Como la paralaje es inversamente proporcional a la distancia: 


1 


n= 


se puede poner también: 
M=m+5+5lo0g p 


donde p es la paralaje en segundos de arco (””). 


En consecuencia, para calcular la magnitud absoluta de una estrella 
se debe conocer la distancia que nos separa y su magnitud aparente. 


Fotografía de la nebulosa Tarántula, situada en la Nube Mayor 
Y SS (Gentileza Observatorio Astronómico de 
órdoba. 








A la inversa, conocida la magnitud absoluta y la magnitud aparente es 
posible obtener la distancia, pues de [3] resulta: 


m-—M>+5 


108 d= 5 


La magnitud absoluta del Sol es M, = 4,8, que resulta de su mag- 
nitud aparente m,=-— 26,8, y de una paralaje p = 206265” (véase 
[1] en página 79): 
wr — 206265" 

d [UA] 


Entonces: 
M = — 26,8 + 5 + 5 log 206265 = 4,8 


La magnitud absoluta de Sirio, la estrella más brillante del cielo, es 
M= 1,5, ya que su magnitud aparente es m=-— 1,4 y su distancia 
d = 2,8 parsecs. 


TEMPERATURA 


La temperatura de las capas exteriores de las estrellas se puede 
determinar siguiendo varios procedimientos, todos los cuales se basan 
sobre el hecho que estos cuerpos irradian energía, luz y calor como 
radiadores perfectos; es decir, son cuerpos negros. 

Como la forma de una estrella puede asimilarse a una esfera, su 
superficie es 4 1 R?, donde R es el radio. La cantidad total de energía 
que aquélla irradia al espacio resulta entonces: 


Energía = superficie de la esfera x energía total/ cm? (ley de Stefan) 
E=41R?-0T* [erg/s] 


La energía emitida por la estrella en la unidad de tiempo se dis- 
tribuye según el área de una esfera que tiene como centro a la estrella 
y cuyo radio es la distancia al punto del espacio que se considere. 
Si designamos con d la distancia de la estrella al Sol, la energía que 
recibimos estará expresada por: 


energía total emitida por la estrelia/segundo _ 4xR?+0 7% 


ES = 
superficie de la esfera de radio d 4 qa? 


R2 
= constante - Ts 
a ar 
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Es posible medir la energía recibida empleando, por ejemplo, un 
bolómetro (dispositivo que mide la energía que llega al foco del teles- 
copio). Si se conoce la distancia d y el radio R de la estrella, se obtiene 
inmediatamente la temperatura 7. 





La energía emitida por una estrella se distribuye en una esfera 
se pi > donde d es la distancia de la estrella al Sol (o a 
la Tierra). 


Otro método para determinar la temperatura de un astro consiste 
en aplicar la ley de Wien, pues la longitud de onda de la máxima radia- 
ción es inversamente proporcional a la temperatura: 


p 107 A. 
ha pan A.K 


donde conocido 1, resulta simple el cálculo de 7. 


Un tercer método consiste en medir la radiación de una estrella 
en 2 o más longitudes de onda, y buscar la curva de Planck que repre- 
sente adecuadamente esos valores para una temperatura determinada. 


Si un astro irradia como un cuerpo negro, la temperatura T que se 
obtiene por los tres métodos descriptos será la misma; de lo contrario, 
habrá diferencias. Los resultados prácticos muestran que dichas dife- 
rencias existen, y por lo tanto las estrellas no emiten energía como 
radiadores perfectos. 
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Relación entre la temperatura y el 
índice de color 


La relación de las magnitudes absolutas de dos estrellas es inver- 
samente proporcional a la relación de sus luminosidades, de acuerdo 
con la fórmula 


M,—M,=2,5 log a 1) 
b 


donde los subíndices a y b se refieren a dos estrellas distintas. 


La luminosidad de una estrella es proporcional a su superficie, es 
decir al cuadrado del radio, multiplicada por la energía irradiada por 
la unidad de superficie y en la longitud de onda correspondiente: 


L=4xR?+/ [21 


donde / es la expresión de la ley de Planck, es decir la intensidad de 
la radiación, que depende de la longitud de onda y de la temperatura 
(ver página 71). 


De [1] y [2] resulta que si se escribe la diferencia entre las mag- 
nitudes absolutas de dos estrellas, aquélla dependerá de sus respecti- 
vos radios, temperaturas y longitud de onda en que se mide la radiación. 


Para una misma estrella, la diferencia entre la magnitud absoluta 
medida en el azul (magnitud fotográfica, ) = 4 200 A), y la medida en 
el amarillo (magnitud visual, 1= 5 400 A), dependerá sólo de la tem- 
peratura de la estrella. Ello se explica porque al calcular esa diferencia, 
como la comparación se realiza con una misma estrella, el radio desa- 
parece; además, las longitudes de onda se reemplazan por los respec- 
tivos números. 


Es decir: 


M,-M,= 170 - 0,64 





Esa diferencia M,—M, se designa como el índice de color C, o 
simplemente color, ya que es una cantidad que está vinculada con el 
color de la fuente luminosa. Entonces: 

C+0,64= 2200. 


la que permite despejar T: 


7=_7200 
C + 0,64 
que expresa una relación entre la temperatura y el índice de color C. 
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Fotografía de la Vía Láctea en la región correspondiente a la 
constelación de Sagitario, o sea hacia el centro galáctico. (Gen. 
tileza Observatorio Astronómico de Córdoba.) 


Para una determinada estrella la diferencia de las magnitudes absolutas 
en dos longitudes de onda distintas es igual a la diferencia de sus 
magnitudes aparentes en esas mismas longitudes de onda, de tal ma- 
nera que: 


M,—M,=m,-m,=C 


donde C es el índice de color de la estrella. El valor de C se obtiene 
experimentalmente pues es la diferencia entre dos magnitudes obser- 
vadas. En la Tabla 4 se indica la relación entre el índice de color ob- 
servado en una estrella y la temperatura correspondiente. 





TABLA 4 


RELACIÓN ENTRE EL COLOR Y LA: TEMPERATURA DE LAS ESTRELLAS 


Índice de color Temperatura Índice de color Temperatura 
C=M; — Mo LS C=My — Me *k 





Ese número que representa el color de la estrella es entonces de 
gran utilidad práctica pues nos permite obtener de manera directa su 
temperatura superficial, uno de los más importantes parámetros físicos 
de los objetos celestes. 

Para las estrellas más brillantes del cielo este dato se puede estimar 
directamente de la observación a simple vista pues su color se advierte 
con claridad. Hay estrellas azules, amarillas, rojas, etc., y por lo tanto 
es inmediata la deducción de cuál será su temperatura superficial. En 
consecuencia, es válido el mismo ejemplo de página 74, según el cual 
si se conoce el color de una fuente luminosa se obtiene su temperatura, 
todo ello de acuerdo con la ley de Wien. 


NUMERO 


ELEMENTO 
ATÓMICO 10! 10% 10% 10 105 10% 107 10% 10 10% 10 109 
1 o A E A E AS ES 
— NA 
2 A 
8 MO o 
10 A A 
6 AN A 
7 A 
14 MA 
5 O e A 
16 azufre 
26 O A 
s Gráfico representativo de 
B ami. —————_ la abundancia relativa 
de los elementos en la 
20 a. ——_—_—_—_————————__ composición química de 
mí A las estrellas. 
15 O 
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COMPOSICIÓN QUÍMICA 


Abundancia relativa de los elementos 


De acuerdo con el análisis de las líneas que aparecen en los espec- 
tros estelares se puede obtener información acerca de la abundancia 
relativa de los elementos químicos representados en esos espectros. Así 
se comprobó que tanto en el Sol como en la mayoría de las estrellas 
la cantidad relativa de los diferentes elementos es aproximadamente la 
misma. El hidrógeno es el elemento más abundante y comprende 
entre el 60 % y el 80 % de la masa de las estrellas. Le sigue el helio, y 
considerando juntos al hidrógeno y al helio se tiene entre el 96 % y el 
99 % de la masa. El resto corresponde a elementos más pesados, que 
en orden de abundancia son: oxígeno, neón, carbono, nitrógeno, silicio, 
magnesio, azufre, hierro, aluminio, calcio, etc. 


TAMAÑO, MASA Y DENSIDAD 
DE LAS ESTRELLAS 


Radio 


El radio de una estrella puede calcularse de varias maneras: mi- 
diendo el radio del disco de la estrella; por la observación de binarias 
eclipsantes; o mediante la aplicación de las leyes de la radiación. 

La medición directa del radio de una estrella no es posible, pues, 
con excepción del Sol, las demás estrellas están tan alejadas que ni 
aún con el mayor telescopio se observa el disco. La utilización de un 
dispositivo especial conocido como interferómetro, y acoplado al mayor 
telescopio existente, permitió hace algunos años la medición del diá- 
metro de unas pocas estrellas. 

En los últimos años se ha desarrollado un instrumento similar me- 
diante la utilización de dos parábolas especulares semejantes de 6,60 m 
de diámetro, compuestas ambas de 252 espejos hexagonales, y que se 
desplazan sobre rieles describiendo una circunferencia de unos 200 m 
de diámetro. Al combinar las ondas de luz que reciben ambas parábo- 
las se ha determinado el diámetro angular de algunas de las estrellas 
más brillantes del hemisferio sur. Este instrumento se encuentra ubi- 
cado en Narrabri, Australia. 





Interferómetro de Narrabri, Australia. (Gentileza del d 
J. Davis, Departamento de Física, ir de rad 


TABLA 5 


RADIOS DE ESTRELLAS OBTENIDOS MEDIANTE 


EL INTERFERÓMETRO 








Diámetro angular Distancia 
gas 9) (en pe) 
ITÑOTO: rr rs 0,020 11 
Aldebarán ,......ooo.oo.o.oo. 0,020 21 
Betelgeuse 0,034-0,042* 200 
Antares .. 0,040 52 
B Pegaso .. 0,021 50 
o de la Ballena ........... 0,056 77 
a Hércules ...omooiirc os 0,030 250 
TABLA 6 


RADIOS DE LAS ESTRELLAS 


Radio lineal 
(Radio solar = 1) 


23 

45 
700-1000 

220 

110 


MEDIDOS CON EL INTERFERÓMETRO DE NARRABRI 


Radio aparente 


Estrella 


em 

0,0032 
0,0029 
0,0026 
0,0016 
0,0014 
0,0013 
0,003 


a Carena 








a Can Mayor 


a Can Menor 


* Variable. 


Radio lineal 
(Radio solar = 1) 


30 
1,8 
2,2 
3,0 
21 

? 


? 


Los detalles de los resultados obtenidos por la observación de bina- 
rias eclipsantes se verán en el capítulo dedicado a esas estrellas. 

La aplicación de las leyes de la radiación también permite determi- 
nar el radio de las estrellas. Según se dijo (ver página 85), la magni- 
tud absoluta de una estrella depende de la temperatura y del radio. La 
expresión correspondiente para el radio resulta: 


log R=32% _ 0,20M,- 0,016 


fórmula que permite calcular el radio R de una estrella conociendo su 
temperatura 7 y la magnitud visual absoluta M,. Este resultado está 
basado en que la energía irradiada por las estrellas sigue la ley de 
Planck (página 71). 


La masa de una estrella es el número de gramos de materia que 
posee. Es un dato difícil de obtener, ya que la luz que nos llega de 
esos astros no nos dice nada acerca de su masa. 

Sin embargo, existe la posibilidad de determinar la masa de un 
cuerpo celeste siempre que sea factible medir el efecto de su fuerza 
de atracción gravitacional sobre el movimiento de otro cuerpo a dis- 
tancia conocida, por lo cual este método no puede aplicarse a estrellas 
aisladas, pues a causa de su lejanía la influencia sobre sus vecinas es 
poco apreciable. No obstante, se puede emplear para evaluar las masas 
combinadas de estrellas que forman sistemas binarios o dobles. 

En estos sistemas dobles, donde un par de estrellas se encuentra 
tan cerca entre sí que se afectan mutuamente, el valor de la fuerza de 
atracción es, de acuerdo con la ley de atracción universal de Newton: 


== MiMa 
A 


M, y M, son las masas de los dos cuerpos y G= 6,7 - 10-8 pus es la 
constante de atracción universal. Cuando la distancia r entre las es- 
trellas es pequeña, el valor de F es muy grande, pues el denominador 
se hace menor. 

Por otra parte, según la tercera ley de Kepler, la suma de las ma- 
sas M, y M, de las dos componentes de un sistema binario, resulta de 
la relación: 
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MM _4A (1 
HA, — Pi 





donde M, es la masa del Sol; A, el semieje mayor de la órbita relativa 
en Unidades astronómicas; y P, el período de revolución en años. La 
expresión nos dice que: la suma de las masas en unidades de masa 
solar es proporcional al cubo de la distancia media e inversamente pro- 
porcional al cuadrado del período de revolución. 

Si introducimos la distancia d desde el Sol al sistema doble, 
tendremos: 


A=a:0 


es decir, la distancia media del sistema en unidades astronómicas es 
igual a la distancia media a en segundos de arco por la distancia d en 
parsecs. Reemplazando en [1], resulta: 

M+ M, _ ag 


M, po 








Si quisiéramos aplicar esta expresión para el caso de la estrella 
doble a Centauro, con un período de revolución P = 80 años, a = 17”,6 
y d=1,3 pc, resultará: 


My+M, _ (17,69%: (1,39% _ 1,8 masas solares 


M. (80)2 


Para conocer la masa de cada componente es necesario obtener 
la curva de velocidad radial de cada una de las estrellas, que permite 
calcular la relación de masa. 


Consideremos, por ejemplo, el caso de la estrella más brillante del cielo, 
Sirio. El radio de la órbita es a = 7”,5; la distancia al Sol 2,7 pc; y el período 
P= 50 años. La suma de las masas es: 

Mi +Ma (7,59 + (2,73 


A = (5077 = 3,2 masas solares 





Se sabe que la compañera más brillante (M,) está al doble de distancia de' 
baricentro * que la más débil (My). Como: 


M,:a =M;,* a, 


Y baricentro: punto cuyas distancias a los dos cuerpos son inversamente proporcio- 


nales a sus masas. 
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donde a, y a, distancias al baricentro, resulta: 


an —M,— 


2 Mm 


que nos da para M, aproximadamente 2 masas solares, y M,, la compañera 
más débil, alrededor de 1 masa solar. 


Relación masa-luminosidad 


Una de las más importantes relaciones entre las propiedades físicas 
de las estrellas es la relación entre la masa y su luminosidad, es decir, 
una relación entre la cantidad de materia que posee y la energía que la 
misma produce. En la figura de página siguiente se indican las estre- 
llas con masa y brillo intrínseco conocido (luminosidad). Se observa 
que los puntos se distribuyen sobre una banda estrecha desde estrellas 
con 0,1 masa solar hasta alrededor de 15 masas solares. 

Todas las estrellas enanas, incluyendo el Sol, que constituyen el 
90% de las estrellas visibles, siguen esta ley. Aparentemente no se 
aplica para las estrellas de mayor tamaño, como las gigantes y las muy 
pequeñas, conocidas como las enanas blancas, En la figura citada, tres 
estrellas situadas por debajo de la banda son, justamente, enanas 
blancas. 


La forma de la curva implica que la luminosidad de una estrella 
enana, como el Sol, es proporcional a la tercera potencia de la masa: 


L = constante + M3 


lo cual significa que la luminosidad de una estrella se incrementa mu- 
cho más rápidamente que su aumento de masa. De esta manera, las 
estrellas de gran masa producen una enorme cantidad de energía, o 
sea que son intrínsecamente muy brillantes. Todo lo contrario sucede 
con las estrellas. de muy poca masa, que generan poca energía y por 
lo tanto son débiles. Se deduce entonces que el brillo intrínseco de una 
estrella está vinculado con la producción de energía en su interior, o 
más exactamente con la que se desarrolla en el núcleo. 


Según estudios teóricos no es posible que existan estrellas estables 
con masas mayores que unas 65 masas solares. En caso de observar 
estrellas en esas condiciones, ellas se encontrarían en un estado tal 
que perderían masa rápidamente. Es posible que unas pocas estre- 
llas conocidas con envolturas gaseosas en expansión pertenezcan a 
este grupo. 


La existencia de objetos con masas muy pequeñas implica que éstas 
no son suficientes para generar energía, y por lo tanto no brillan con 
luz propia. Son objetos invisibles, sólo observables cuando reflejan la 
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Gráfico representativo de la relación existente entre la masa 
y la luminosidad de las estrellas. 


luz de estrellas cercanas, como lo hacen, por ejemplo, los planetas del 
sistema solar, o cuando su masa afecta el movimiento de otros cuerpos 
muy cercanos, como cuando forman parte de sistemas dobles. 


Densidad 


Conocida la masa M y el radio R de una estrella, su densidad O se 
determina fácilmente con la fórmula: 


masa____M 


e= == 
volumen + Ra 














La masa de las estrellas varía entre 0,1 y unas 65 masas solares; 
en cambio, el radio oscila entre 0,1 y 400 radios solares. Esto signi- 
fica que las densidades varían entre 0,0000002 g/cm3 (2 x 10) 
para estrellas supergigantes y 50 g/cm? para las estrellas enanas. En 
cambio, la densidad de las enanas blancas está comprendida entre 
50 000 g/cm* y 300 000 g/cm! (50 y 300 kg/cm). 

Se admite que en estas últimas estrellas, donde las densidades son 
enormes, los átomos se encuentran totalmente ¡onizados, o sea, han 
perdido todos sus electrones y sólo conservan sus núcleos. En este 
caso, como el diámetro del núcleo del átomo es unas 10000 veces 
más pequeño que el del átomo, éstos se pueden aproximar más que en 
condiciones normales, produciendo esas densidades tan extraordinarias, 


ROTACIÓN DE LAS ESTRELLAS 


Si una estrella rota alrededor de un eje se comprende que, en rela- 
ción con su centro, uno de sus limbos se aproxima a nosotros mientras 
el otro se aleja. Esto sucede siempre que el eje de rotación no coincida 
con la visual. Si se mide separadamente cada uno de los limbos en 
el Sol o en un planeta, se obtiene el valor del desplazamiento Doppler 
en cada caso, o sea la velocidad de rotación del astro. No sucede lo 
mismo con las estrellas, que siempre aparecen como puntos, y enton- 
ces la luz que medimos es la composición de todos los fenómenos que 
en un mismo momento se producen en todo el disco. Sin embargo, 
a causa del efecto de rotación, la luz que procede del limbo que se 
acerca a nosotros se desplaza por efecto Doppler a menor longitud de 
onda, y en cambio la luz del limbo que se aleja se corre hacia longitudes 
de onda mayores. De esa manera, como cada línea del espectro es 
la resultante de lo que se produce simultáneamente en todo el disco, 
en una estrella que rota rápidamente las líneas espectrales aparecen 
fuertemente ensanchadas. La medida de este ensanchamiento permite 
deducir la velocidad de rotación de la estrella. 


La aplicación de este procedimiento a miles de estrellas demostró 
que las estrellas azuladas tienen velocidades de rotación elevadas (100 
a 200 km/s en su ecuador); en cambio, en las estrellas amarillas y 
rojas, entre ellas el Sol, la velocidad de rotación es muy baja (unos 
pocos km/s). 

También se puede deducir la velocidad de rotación en los sistemas 
de dos estrellas (sistemas dobles), que periódicamente se eclipsan 
mutuamente: son las binarias eclipsantes. La ocultación parcial de 
Una de las estrellas antes del eclipse total permite medir la velocidad 
del limbo sin ocultar, y después del eclipse se mide la velocidad del 


Determinación de la velocidad de rotación de las estrellas en 
un sistema binario. 
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otro limbo. El efecto se aprecia en la figura. En todos los casos obser- 
vados se comprobó que el sentido de rotación axial es el mismo que 
el del movimiento orbital. 


Los espectros de algunas estrellas azules de gran velocidad de rota- 
ción presentan líneas de emisión superpuestas a líneas muy anchas 
de absorción, lo que sugiere la existencia de una envoltura gaseosa a 
alta temperatura. El estudio de las líneas espectrales demostró que 
el radio de esa envoltura es de 2 a 3 veces el radio de la estrella. 


El gran ancho de las líneas de absorción en algunas de estas estre- 
llas indica velocidades ecuatoriales de rotación comprendidas entre 250 
y 500 km/s. Sin embargo, en algunos casos de estrellas con líneas de 
emisión, las líneas de absorción se presentan muy angostas, lo que 
indicaría una velocidad de rotación muy baja. No obstante, es posible 


Las estrellas produ- 
cen en sus espec- 
tros líneas de ab- 
sorción, pero si tie- 
nen una envoltura 
ésta es la responsa- 
ble de las líneas de 
emisión. 





Envoltura 


que este hecho pueda vincularse con un eje de rotación coincidente 
con la dirección de la visual. De esa forma, ninguna región del disco 
estelar presenta un desplazamiento en la dirección de la visual, y por 
lo tanto no se observa el efecto Doppler en las líneas espectrales. 


ATMÓSFERA ESTELAR 


El espectro continuo de las estrellas es emitido por la capa exterior 
denominada fotosfera, sobre la que se encuentra otra capa a tempe- 
ratura menor, responsable de las líneas oscuras que se observan en 
el espectro, y que se conocen como líneas de absorción. En algunos 
casos también se observan líneas brillantes, denominadas líneas de 
emisión, debidas a materia situada en capás externas y a mayor tem- 
peratura que las capas inferiores. 


La intensidad del espectro continuo se relaciona con la temperatura 
de la estrella mediante la ley de Planck, lo que supone que la misma 
irradia como un cuerpo negro. Pero ello no es totalmente cierto, ya 
que la observación muestra diferencias con los valores teóricos. En 
realidad, la radiación que observamos proviene de diversas capas exte- 
riores de la estrella, todas las cuales no tienen la misma temperatura. 

Se suele designar como atmósfera de la estrella el conjunto de 
capas de donde provienen las radiaciones que observamos, y que 
producen el espectro continuo, las líneas de absorción y' las líneas 
de emisión. 


EJ] 








Aparato empleado para medir la longitud de onda de las líneas 
de los espectros estelares. La placa fotográfica se coloca sobre 
la plataforma situada debajo del microscopio. El tornillo per- 
mite desplazar la plataforma. La posición de cada línea se mide 
con precisión de 1 micrón. 


Las líneas de absorción visibles en el espectro corresponden a áto- 
mos que perdieron o que no perdieron electrones, es decir, átomos 
neutros o ¡onizados. Como la relación entre el número de átomos en 
una u otra condición depende de la temperatura y de la presión, el 
estudio del espectro de una estrella presenta una excelente oportunidad 
para deducir los valores correspondientes de esos factores. 


Espectros estelares 


El estudio de fotografías de los espectros estelares obtenidos tanto 
con espectrógrafo a prisma como con prisma objetivo, fue iniciado en 
el Observatorio de Harvard por E. Pickering en 1885. 


El prisma objetivo es un prisma de vidrio que se coloca delante del 
objetivo del telescopio, de tal manera que en el foco del mismo cada 
estrella, en lugar de presentar una imagen puntual, muestra un pe- 
queño espectro. Este procedimiento es muy ventajoso para obtener 
simultáneamente el espectro de numerosas estrellas. Sin embargo, 
como no es posible fotografiar al mismo tiempo un espectro de com- 
paración, los desplazamientos por efecto Doppler debidos a velocidad 
radial no son medibles. 


En 1924, A. Cannon completó el estudio de los espectros de 230 000 
estrellas distribuidas en todo el cielo. Este extraordinario trabajo per- 
mitió clasificar a los espectros de todas esas estrellas de acuerdo con 
una secuencia que se denotó por medio de letras. Originalmente se 
utilizaron las letras del alfabeto desde la A en adelante. Posteriormente 
se descubrió que sólo algunas de las letras utilizadas correspondían a 
tipos de estrellas completamente distintos; las demás eran simples 
repeticiones. Estas letras se ordenaron de acuerdo con la temperatura 
de las estrellas, y de esta manera la secuencia de tipos espectrales 
resultó corresponder al siguiente esquema: 


0,B,A,F,G,K, M 


que a su vez se subdividieron en un sistema decimal del O al 9. El 
Sol, por ejemplo, resultó pertenecer al tipo G2; Sirio al AO; y Anta- 
res al Ml. 


Existen también otros espectros como los designados con R y N 
por un lado, y los S por el otro, que forman dos secuencias paralelas 
al tipo M y que difieren en la aparición o no de ciertas líneas. Tam- 
bién las estrellas W, conocidas como estrellas Wolf-Rayet en homenaje 
a sus descubridores, poseen una gran atmósfera gaseosa que las en- 
vuelve, y no están incluidas en la clasificación precedente. 


Tipos de espectros de algunas estrellas. La letra H señala una 
de las líneas de hidrógeno. El cambio de aspecto de esta línea, 
visible en los distintos espectros, está en relación con las dife- 
rentes temperaturas de las estrellas. Su mayor ancho corres- 
ponde al tipo espectral AO. 








Tipo Hel  Hel Hel Hel 
espectral | 
He Ha Hy Hp 


M3 _ 
|] | 


Call Call 


y CRUZ DEL 
SUR 


Esta clasificación, desde la letra O hasta la M, se basa sobre el 
aspecto que presentan las líneas de absorción en los diversos es- 
pectros estelares. Así, las características más importantes de esos 


espectros son: 


O. Las líneas del helio ¡onizado, oxí- 
geno ¡onizado, etc., se presentan 
intensas; las del hidrógeno son 
muy débiles. 


B. Las líneas del helio neutro se ha- 
cen muy intensas en B2, y luego 
van decreciendo de intensidad 
hasta que en B9 desaparecen; las 
del hidrógeno aumentan su in- 
tensidad. 


A. El hidrógeno alcanza su máxima 
intensidad en AO. El helio ha des- 
aparecido. 


F. El hidrógeno se va debilitando, 
pero en cambio la intensidad de 
los metales ¡onizados (hierro, ti- 
tanio, etc.) va en aumento. Las 
líneas del calcio ionizado son bien 
visibles. 


G. Las líneas de los metales neutros 
son prominentes; en cambio, las 
del hidrógeno son muy débiles. 


K. Predominan las líneas de los me- 
tales; aparecen bandas de mo- 
léculas, como el cianógeno (CN). 


M. Las bandas del TiO resultan muy 
prominentes; también las bandas 
del VaO se hacen muy intensas 
hacia los últimos tipos (M10). 


RyN. Muestran bandas del carbono 
y compuestos de carbono como el 
cianógeno (CN), (CH) y la mo- 
lécula del carbono (C;). 


S. Fuerte intensidad de las líneas del 
ZrO, LaO y YO. 


Esta secuencia de tipos espectrales está Íntimamente ligada con la 
temperatura y el color de las estrellas. Así, las estrellas O son las 


de mayor temperatura y las M las de temperatura menor. De ese modo, 
las O y las M son estrellas azules y rojas, respectivamente. En con- 
clusión: la secuencia de letras que corresponden a tipos espectrales y 
que presentan un aspecto aparentemente arbitrario corresponde a una 
secuencia de temperaturas. 


En la tabla 7 se indica para cada tipo espectral la temperatura corres- 
pondiente, el color que presenta la estrella y el valor que corresponde al 
Índice de color. 
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TABLA 7 


RELACIÓN ENTRE EL TIPO ESPECTRAL Y LA TEMPERATURA, COLOR 
E ÍNDICE DE COLOR DE LAS ESTRELLAS 

















Tipo espectral Temas Color a 
05 35 000 violeta —0,45 
BO 21000 —0,31 
B5 13 500 azul 0,17 
AO 9700 0,00 
AS 8100 0,16 
FO 7200 blanco azulado 0,30 
F5 6500 0,45 
60 6.000 amarillo 0,57 
65 5 400 0,70 
Ko 4700 anaranjado 0,84 
K5 4.000 1,11 
MO .. xv 3300 rojo 1,39 
MS er a dados 2600 1,61 


Es probable que dos estrellas de la misma temperatura, pero con 
diferente presión del gas muestren distintos espectros. En la atmósfera 
de una estrella de grandes dimensiones la presión es menor que en otra 
más pequeña y de igual masa; por lo tanto, las líneas espectrales se 
presentan con diferentes intensidades en ambos casos. Las líneas que 
corresponden a los elementos ¡onizados son más intensas en las estre- 
llas de grandes dimensiones. Este hecho se debe a que en una estrella 
gigante la atmósfera está más extendida y es menos densa que en 
otra de menor tamaño, y entonces los átomos ¡onizados tienen menor 
probabilidad de adquirir electrones que en una estrella más densa. Las 
líneas espectrales, más intensas en las estrellas gigantes y supergigan- 
tes que en las enanas, se emplean como indicadores de la presión de 
la atmósfera estelar, es decir, sien como criterios de luminosidad. 

De acuerdo con estas ideas las estrellas se clasifican por su tipo 
espectral: O, B, A, F, G, K, M; y por la clase de luminosidad según 
el siguiente esquema: 


|. Estrellas supergigantes (de grandes dimensiones). 
Il Estrellas gigantes luminosas. 
Il. Estrellas gigantes normales. 
IV' Estrellas subgigantes (entre gigantes y enanas). 
V Estrellas enanas. 


El Sol es una estrella G2 enana, es decir G2 V; por su parte Sirio 
es Al V; en cambio, Betelgeuse es M2 1. 
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INTERIOR DE LAS ESTRELLAS 


La estrella Sol, como la mayoría de estos astros, es estable: no 
cambia de brillo ni aumenta de diámetro, o sea que se mantiene en 
un estado de equilibrio. Esto indica, por lo tanto, que todas las fuerzas 
que actúan dentro de ella deben estar balanceadas. Si se estudian 
las condiciones de equilibrio dentro de una estrella estable se puede 
conocer su estructura interna. Para ello aplicamos las leyes conocidas 
de la física. 

Una estrella es una enorme masa de gas en estado incandescente. 
Como sabemos, los gases tienden a dilatarse; es decir, aumentan sus 
dimensiones, o lo que es lo mismo, ejercen presión sobre las paredes 
del recipiente donde están contenidos. Esa presión depende de la tem- 
peratura. A su vez, la temperatura es un Índice de la velocidad de 
movimiento de las moléculas del gas: a mayor velocidad corresponde 
mayor temperatura, y también mayor presión. La estrella tiende en- 
tonces a dilatarse, o sea, trata de aumentar su volumen, por lo cual 
existe una presión del gas de adentro hacia afuera. 


Representación esquemática de la estructura interior de una 
estrella. 





PRESIÓN DEL GAS 


— — 






—— 
PRESIÓN DE RADIACIÓN 


e: 
ed paa 





E po, 
YERZA DE La RNE 





A la fuerza ejercida por la presión se le opone la fuerza originada 
por el peso de todas las capas del gas estelar. Esta última trata de 
comprimir a la estrella. La atracción gravitacional que se ejerce entre 
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es 


las masas de sus diversas regiones produce fuerzas tremendas que 
tienden a provocar un colapso de -la estrella hacia su centro. Pero el 
hecho de que éstas permanezcan estables durante lapsos muy prolon- 
gados, significa que las dos fuerzas principales, presión del gas y 
atracción gravitacional, se encuentran en equilibrio. De esta manera, 
en cualquier punto de la estrella el valor de la temperatura, o lo que es 
lo mismo, la velocidad de las partículas del gas, debe ser tal que 
exista un equilibrio entre la presión del gas y el peso de las capas. 
Como este peso aumenta hacia el centro, la temperatura también debe- 
rá aumentar para que el equilibrio subsista. ¿ 

Si en una estrella la presión del gas no es suficiente para equilibrar 
el peso de las capas externas, la estrella se contrae hasta que la pre- 
sión del gas pueda balancearlo. Asimismo, si la presión del gas es 
mayor que el peso de las capas que se encuentran sobre él, la estrella 
tiende a expandirse y entonces disminuye la presión interna. Se ve 
entonces que la estrella siempre busca su posición de equilibrio. 

Además de la presión del gas otra fuerza actúa contra el peso. 
Ésta es la presión de la luz, o presión de radiación, debida al flujo de 
radiación de adentro hacia afuera. En el caso del Sol y de otras estre- 
llas de tamaño similares, la presión de radiación constituye una muy 
pequeña proporción en relación con la presión gaseosa y puede esti- 
marse como despreciable. En cambio, en el caso de las estrellas de 
grandes dimensiones y bajas densidades, como las supergigantes, la 
presión de radiación alcanza un valor considerable y, por lo tanto, debe 
tenerse en cuenta. 

La presión de radiación es proporcional a la radiación misma, la 
que a su vez es proporcional a la cuarta potencia de la temperatura 
(ley de Stefan-Boltzmann). 

La presión del gas en un punto de una estrella está dada por: 


LES 

mM 

fórmula que expresa la relación entre la temperatura T, la densidad 
del gas o y la presión p. Además intervienen la constante de los gases 
R = 8,32 x 10? ergios/ grado molécula, y el peso medio u de las partícu- 
las del gas. 

Conocida la composición química en un punto del interior de la 
estrella, se obtiene el valor u, y estimada la presión y la densidad, se 
logra la temperatura del astro. Sus valores en la zona central de las 
estrellas superan los 10 millones de grados. 

Para determinar la densidad se estudia la distribución de la masa 
dentro de la estrella. Conocido este dato, la ley de gravitación permite 
calcular el peso de las capas que se le superponen, y dado el peso, 
se obtiene la presión, pues ambas deben encontrarse en equilibrio. Por 
su parte, con la masa se obtiene la distribución de densidad a lo largo 
del radio de la estrella. En el centro las densidades son muy elevadas: 
de 50 a 500 veces la densidad del agua. 


p=Ro 
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ENERGÍA DE LAS ESTRELLAS 


Para explicar de dónde procede la energía que emitén las estrellas 
hay que considerar dos detalles importantes: por un lado, la enorme 
cantidad de radiación que generan; y por el otro, el largo período 
de tiempo en que ello se prolonga. La edad de la Tierra, del orden de 
los 4 500 000 000 de años (4,5 x 10% años), indica que seguramente 
durante ese tiempo el Sol ha estado brillando de la misma manera que 
en la actualidad, y que probablemente en el futuro lo seguirá haciendo 
por un lapso semejante. 


Por lo tanto, interesa conocer los procesos que permiten a las estre- 
llas generar energía durante lapsos tan prolongados. Los estudios mo- 
dernos demuestran que la energía requerida para mantener el brillo de 
las estrellas resulta de las transformaciones nucleares que se producen 
en el interior de aquéllas. 


Una transformación nuclear consiste en la formación de nuevos nú- 
cleos de átomos a partir de otros, los que pueden ser más livianos 
o más pesados que los resultantes. La masa total de todos los núcleos 
que entran en la transformación es diferente a la masa total del núcleo 
resultante, 


La diferencia entre las masas inicial y final es fundamental para de- 
terminar la cantidad de energía que se produce. De acuerdo con la 
teoría especial de la relatividad, Einstein probó que el equivalente entre 
masa y energía está dado por la ecuación: 


E=m+:c? 


donde £ es la energía en ergios; m, la masa en gramos, y c, la velo- 
cidad de la luz en centímetros por segundo (3 x 101), 


Por lo tanto, la energía que se obtiene en las estrellas resulta de 
la masa que se pierde en cada transformación nuclear, la que puede 
ser de fusión nuclear, o sea, formación de núcleos pesados partiendo 
de núcleos livianos, o de fisión nuclear, que es el proceso. contrario: 
obtención de núcleos livianos a partir de núcleos pesados. 


Estructura del átomo 


Antes de seguir con la discusión de los procesos nucleares, consideramos 
necesario presentar algunos detalles elementales referentes a la estructura 
del átomo. 


Los átomos se componen de un núcleo central que contiene casi toda 
su masa y uno o más electrones que se mueven alrededor del núcleo. Los 
electrones se agrupan en capas, a cada una de las cuales pertenece un 
determinado número de electrones. En las reacciones químicas los que 
actúan son los electrones más alejados del núcleo, o electrones externos. 
El núcleo del átomo se compone de protones y neutrones; los primeros con 
carga positiva y los segundos sin carga. La carga de cada electrón equilibra 
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la correspondiente a cada protón del núcleo. Por lo tanto, para que un átomo 
sea estable, debe existir un número igual de protones y de electrones. 

En las tablas periódicas de elementos, éstos se ordenan de acuerdo con 
el número atómico, esto es con el número de protones del núcleo. El peso 
atómico es la masa del átomo que corresponde a la suma de las masas 


del protón y del neutrón. La unidad de masa es peda de la masa del átomo 


16 
de oxígeno. 

Cada elemento puede presentarse en varias formas o isótopos, los cuales 
difieren uno de otro en el peso atómico, pero no en el número atómico. Es 
decir que los isótopos de un mismo elemento difieren con éste y entre sí en 
el número de neutrones del núcleo, ya que el número de protones y de elec- 
trones debe ser el mismo para que exista equilibrio de cargas. 

El hidrógeno, el elemento más abundante en las estrellas, tiene un peso 
atómico de 1,00813 unidades de masa atómica. El helio, el elemento que 
le sigue en la tabla periódica, tiene 4,00389 unidades de masa atómica. 

Se puede suponer que en el centro del Sol la abundancia de elementos 
es similar a la de la atmósfera del astro. La observación ha mostrado que 
el hidrógeno, el elemento más abundante, representa el 75% de la masa; le 
sigue el helio con el 25 %; los metales suman aproximadamente el 1%. 


Transformación del hidrógeno en helio 


Si en el interior de una estrella 4 átomos de hidrógeno se convier- 
ten en uno de helio, resulta una diferencia de masa de: 


1,00814 x 4 — 4,00387 = 0,02869 


Estrella 


El hidrógeno se 
transforma en helio 
en el núcleo de la 
estrella. 





que se convierte en energía. 

Este proceso de transformación de hidrógeno en helio se realiza 
en el interior de las estrellas mediante uno de los procesos siguientes: 
reacción protón-protón; o ciclo del carbono. 
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Nebulosa de Orión, situada a 1600 años luz de distancia; su 
diámetro lineal alcanza a 26 años luz. (Gentileza Observatorio 
Astronómico de La Plata.) 


El primero de ellos es el que se considera más efectivo a la tem- 
peratura del Sol y en las estrellas de menor temperatura que éste. En 
cambio, el ciclo del carbono se produce en las estrellas con tempera- 
turas más altas, o sea con mayor masa. 

La reacción protón-protón combina 4 núcleos de hidrógeno para 
formar un núcleo de helio de acuerdo con el siguiente esquema: 


HI+ HI Hi4 pe 


Se combinan dos protones, o sea dos núcleos de hidrógeno normal, para 
formar un deuterón, núcleo del átomo de hidrógeno compuesto por 
un protón y un neutrón, y un positrón o electrón positivo (B”). El Índice 
superior indica el peso atómico. 

Luego, el deuterón se combina con otro protón y forma helio de 
peso atómico 3 más rayos y, O Unidades de radiación de alta frecuencia: 


H24+H1— 2 He 4 y 
y a continuación dos átomos de helio 3 se combinan entre sí, y produ- 
cen un átomo de helio 4 y dos protones: 
He3 + He? —> Het + 2 H1 


El ciclo del carbono es algo más complejo, pero esencialmente 
consiste en un núcleo de hidrógeno que mediante colisiones con un 
núcleo de carbono se convierte en nitrógeno. Posteriormente, ese nitró- 


106 Cúmulo abierto de x« Crucis. La edad de sus estrellas es de p 
2000000 de años, aproximadamente. (Gentileza Observatorio 


Astronómico de La Plata.) 





geno se transforma en oxígeno, el que se desintegra produciendo un 
núcleo de carbono similar al que inició el proceso, y un núcleo de helio. 

Todas estas transformaciones sé producen donde la temperatura es 
muy alta, y el lugar adecuado para ello es el centro o núcleo de 
la estrella. 

La transformación del hidrógeno en helio se prolonga mientras en 
el núcleo exista hidrógeno, y cuando éste se acaba, el proceso continúa 
en las capas vecinas al núcleo. Entonces éste se contrae hasta que su 
temperatura aumente lo suficiente como para que puedan realizarse 
otras transformaciones como la de helio en berilio, carbono, oxígeno, 
manganeso, o en otros elementos más pesados de acuerdo con reac- 
ciones del tipo: 

Hes + Het —> Bet 
Bet + Het —> Cn 
CR + Het —, O16 


La energía liberada en el interior de la estrella en forma de radia- 
ción de alta frecuencia, se mueve hacia las Capas externas por efecto 
de la absorción y emisión que realizan las partículas del gas, hasta 
que llega a la superficie y escapa al espacio. 

En el interior de las estrellas la temperatura depende de la com- 
posición química. Si en lugar de hidrógeno en el interior hubiera me- 
tales, la temperatura sería mayor y el astro mucho más luminoso. Este 
hecho proporciona un método para tener una idea de la composición 
química del interior. 


EDAD DE LAS ESTRELLAS 


Como se acaba de demostrar, 4 átomos de hidrógeno pueden 
formar uno de helio, y en esas circunstancias la diferencia de masa 
es de 0,02869 gramos por cada gramo de helio que se forma. 

Además, en el proceso protón-protón, por cada átomo de hidrógeno 
se pierde en masa: 


0,02869 g 


4,032 8 = 0,0071 








o sea el 0,71% de la masa inicial del hidrógeno. En otros términos: 
por cada gramo de hidrógeno que entra en la transformación, 0,0071 
gramos se convierten en energía. 

De acuerdo con la fórmula de Einstein, la energía que se produce 
por la transformación de un gramo de hidrógeno resulta: 


E= (3 x 101)? cm?/s? x 0,0071 = 6,4 x 101 erg/g 


Vida probable del Sol 


En el caso del Sol, su masa es 2 x 10% gramos; de este total, al 
núcleo del astro le corresponde aproximadamente el 15 %: 


133 AO 1032 
2x 1088 x 100 3% B 
Como en peso la mitad es hidrógeno, la masa de este gas que se 
puede transformar en helio es 1,5 x 10% g. 
Cada gramo de hidrógeno genera 6,4 x 101 erg; en consecuencia, 
la cantidad total de energía que puede irradiar es: 


E=1,5 x 102 g x 6,4 x 101 erg/g = 9,6 x 105 erg 


que se obtiene al multiplicar la masa del hidrógeno del núcleo por la 
energía que genera un gramo de hidrógeno. 

En la actualidad el Sol irradia una energía de 3,9 x 10% erg/s, lo 
cual implica que existirá como astro estable durante el tiempo que 
surge del cálculo siguiente: 


_€nergía disponible en el núcleo _ 96x10%Werg _ 2,4 x 10 s; 
energía irradiada por segundo 3,9x10Berg/s — “” a 





y como el número de segundos en un año es 3,1 x 107 segundos, 
se tiene: 
tiempo de vida disponible en segundos _ 2,4 x 107 s 


número de segundos en un año — 3,16 x 107 s/año 
=8 X 10? años = 8 000 000 000 de años. 





Es decir, el Sol subsistirá generando energía por el ciclo protón-protón 
y consumiendo el hidrógeno del núcleo durante este lapso. 

Calculemos ahora cuánta materia pierde el Sol en la unidad de 
tiempo. Para ello escribimos: 


energía irradiada por segundo _ 3,9 x 10% erg/s 
energía irradiada por gramo 6,4 x 10% erg/g 
= 6,2 x 10 g/s =6,2 x 108t/s 
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es decir, 620 millones de toneladas por segundo de hidrógeno se con- 
vierten en helio. Además 0,71% de 620 millones, o sea unos 4 mi- 
llones de toneladas de materia se transforman en energía. 

Tomemos ahora en consideración todo el hidrógeno que posee el Sol 
y no solamente el del núcleo. Como en peso, la mitad de su masa está 
representada por hidrógeno, es 2 ¿e g=1x 103 g; y recordando que 
cada gramo de hidrógeno puede generar una energía de 6,4 x 10% erg, 
resulta: 

1 x 10% g x 6,4 x 10% erg/g = 6,4 x 10% erg 


cifra que expresa la energía total que el Sol tiene en reserva. 


Vida probable de una estrella 


La edad total de una estrella, o sea el tiempo t durante el cual per- 
manece estable, está dada por la siguiente fórmula aproximada: 
t=10w.___Masa__ años 
luminosidad , 4 
En la tabla 8 se indican los valores correspondientes a los distintos tipos 
espectrales considerando sus masas y las luminosidades respectivas. Estas 
edades comprenden desde los dos millones (2 x 10%) hasta los quinientos 
mil millones de años (5 x 10"), 


TABLA 8 
EDAD MÁXIMA DE ESTABILIDAD DE UNA ESTRELLA 


Tipo espectral E pi E sos 
40 300 000 2x 106 
17 10 000 107 
4 80 4x 108 
2 6 4x 109 
d 1 101 
0,7 0,2 10n 
0,2 0,01 5x 100 





Cuando la masa de una estrella es pequeña, la temperatura en el 
interior no es elevada, y por lo tanto no alcanza un valor suficiente 
como para iniciar las reacciones nucleares. Las estrellas de este tipo 
no producen energía y, en consecuencia, no brillan. Por lo tanto, existe 
un límite mínimo de masa para que las estrellas alcancen a brillar. 
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NUESTRA GALAXIA 


Designamos con el nombre de Galaxia al enorme conglomerado 
compuesto por estrellas, nubes brillantes, nubes oscuras y material 
interestelar, dentro del cual se encuentra ubicado el Sol. Separado de la 
Galaxia existe un número muy elevado de conglomerados similares, 
muchos de los cuales presentan un aspecto semejante al de nuestra 
Vía Láctea, como también se la llama. 

El nombre genérico de esta clase de objetos es galaxia, y cuando 
nos referimos a la galaxia particular donde está situado el Sol (y la 
Tierra) la indicamos con mayúscula: Galaxia. 


Estructura. Con muy pocas excepciones, todas las estrellas o gru- 
pos de estrellas visibles a simple vista forman parte de la Galaxia. Las 
excepciones más notables son las dos Nubes de Magallanes: Nube Me- 
nor y Nube Mayor. Ambas son visibles a ojo desnudo en el hemisferio 
sur como débiles nubes difusas, y su nombre proviene de referencias 
obtenidas a consecuencia del viaje de Magallanes. Constituyen dos 
galaxias “satélites” de la nuestra, pues se encuentran lo bastante cerca 
de nosotros como para suponer que no pueden ser totalmente inde- 
pendientes. 

En 1784, el astrónomo inglés William Herschel dedujo por primera 
vez la posible forma de la Galaxia. Contando las estrellas de cada magni- 
tud visibles en las diferentes regiones del cielo, sugirió que la banda 
luminosa conocida como Vía Láctea es el plano principal de un enorme 
objeto con forma de disco o lente biconvexo. Cuando la observación se 
hace sobre un plano perpendicular a dicho disco, el número de estrellas 
es notablemente menor, lo cual significa que el diámetro del sistema 
es bastante mayor que su espesor. Tanto W. Herschel, como su hijo 
John, no pudieron encontrar en la Vía Láctea ninguna región con mayor 
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concentración de estrellas que otra, es decir que en cualquier dirección 
contaban el mismo número de estrellas, o lo que es lo mismo, la den- 
sidad de estrellas se conserva constante en toda la extensión de la 
banda luminosa denominada Vía Láctea. Esto los indujo a suponer que 
el Sol estaba situado en el centro de todo el sistema de estrellas visibles. 


La investigación realizada por H. Shapley en 1917 con los grupos 
de estrellas conocidos como cúmulos globulares demostró que el siste- 
ma de la Vía Láctea tiene dimensiones finitas y que el Sol no se en- 
cuentra en el centro del sistema. 










CENTRO 
GALÁCTICO 






15 10 5 o 5 JO 15 kpe 


Aspecto de la Vía Láctea, vista desde el espacio exterior, según 
Shapley. 


El descubrimiento del polvo interestelar, o sea de pequeñas partícu- 
las de polvo situadas entre las estrellas, realizado por R. Trumpler, en 
1930, reveló que la luz de los astros luminosos es absorbida por ese 
polvo y, por lo tanto, disminuye de intensidad en su desplazamiento 
por el espacio. 

En la Galaxia, esta absorción no es uniforme. Así, en dirección al 
núcleo de la Vía Láctea, la absorción producida por el material intereste- 
lar es tan fuerte que en la banda espectral correspondiente al amarillo 
(longitud de onda igual a 5000 A) alcanza a 25 magnitudes; en la 
longitud de onda de 1 micrón (10 000 A) es de unas 12 magnitudes, 
y en la de 2 micrones (20 000 A) es sólo de 2,5 magnitudes. En con- 
secuencia, resulta evidente que el estudio del centro de la Galaxia por 
medio de instrumentos ópticos sólo es posible por observaciones en 
el infrarrojo (longitud de onda de unos 2 micrones). 


Los conocimientos actuales indican que la Vía Láctea es una gala- 
xia espiral. Consta de un núcleo central esférico, muy brillante, y de 
ramificaciones denominadas brazos espirales, que emergen de dos lados 
opuestos del núcleo. Éstos, al mismo tiempo que se alejan del centro, 
describen varias vueltas alrededor del núcleo. De acuerdo con el aspec- 
to que presentan otras galaxias espirales, se admite que su figura está 
representada geométricamente por una espiral logarítmica. 
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Aspecto que presenta la Vía Láctea en sur 


: on central. Se 
advierte la extraordinaria acumulación de estrellas. (Gen titi 
Observatorio .Istronómico de Córdoba.) . 


Coordenadas galácticas. Para ubicar a los astros en relación con 
la Vía Láctea se utiliza un sistema de coordenadas donde el plano 
fundamental, el ecuador galáctico, atraviesa la Vía Láctea por su parte 
central. Sobre éste se mide la longitud galáctica 1, cuyo origen 0% 
corresponde al centro de la Galaxia. Éste coincide con una fuente de 
radiación muy intensa en el espectro de las radioondas, y situada en 
la constelación de Sagitario, que se adopta como centro de la Galaxia. 
La longitud galáctica se mide de 0% a 360? desde el centro galáctico 
hacia el este. 

z Perpendicularmente al ecuador galáctico se mide la latitud galác- 
tica b, positiva hacia el polo galáctico norte, y negativa hacia el polo sur. 


Brazos espirales. La posición de los brazos espirales de la Galaxia 
se ha determinado por medio del análisis de las distancias de las estre- 
llas jóvenes, de color azul y de tipos espectrales O y B (sus edades no 
son mayores de 10” años), que tienen gran masa y enorme brillo intrín- 
seco, y también mediante la ubicación de las nubes de gas brillantes y 
oscuras con las cuales esas estrellas se encuentran relacionadas. El 
hidrógeno neutro, detectable en el espectro correspondiente a las ra- 
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dioondas de 21 cm de longitud, y observable mediante los radiotelesco- 
pios, permite delinear con bastante precisión la ubicación de los brazos. 
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Esquema demostrativo de la forma espiral de la Vía Láctea. 
Los brazos espirales salen de puntos del núcleo, diametralmente 
opuestos. Se destaca la ubicación del Sol y se muestran las 
direcciones tangentes donde se proyectan los brazos espirales. 
Los números indican las longitudes galácticas correspondientes. 
El centro galáctico está en dirección de Sagitario. 


El Sol está situado a unos 10000 parsecs del núcleo, en el borde 
interior del brazo espiral ubicado en cuarto lugar desde el centro. A este 
brazo se lo designa con el nombre de Cisne-Carena, porque la direc- 
ción tangente al mismo desde el Sol aparece proyectada sobre la Vía 
Láctea en la constelación del Cisne en el hemisferio norte, y en Carena 
en el sur, 

El tercer brazo, a 8 500 parsecs del centro, es el brazo de Sagita- 
rio, tangente en el hemisferio sur en la constelación del Centauro. El 
segundo brazo se denomina Escudo-Escuadra. A 3000 parsecs del 
centro se ubica un primer brazo, no muy bien definido; es un brazo en 
expansión, pues, aparentemente, tiende a alejarse del núcleo. 

Otro brazo, externo del Sol, se halla a unos 2000 parsecs, en 
dirección opuesta al centro. 

En 1960, el astrónomo alemán H. Elsasser, por medio de un peque- 
ño reflector de 6 cm de abertura, midió el brillo en distintas regiones 
celestes, y demostró que la Vía Láctea es la zona más brillante del 
cielo. Detectó un fuerte máximo de radiación en la constelación de 
Sagitario, que sería el núcleo o centro de la Galaxia. Además, descubrió 
que sobre la Vía Láctea existen otros máximos, aunque no tan notables. 
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Éstos corresponden a las direcciones donde los brazos espirales, vistos 
desde el Sol, son tangentes a la visual. Este hecho está ligado con una 
mayor concentración de estrellas muy luminosas, azules, de tipos O y B, 
y con la existencia de nubes brillantes en los mismos lugares. 

Estas observaciones concuerdan con los resultados obtenidos al 
medir la radiación del espectro continuo de radio en la longitud de onda 
de 3 metros. 


Núcleo. En 1950, las coordenadas ascensión recta y declina- 
ción correspondientes al núcleo de la Galaxia eran, respectivamente: 
a = 17% 42m y $ =-— 29%, que en coordenadas galácticas corresponden 
a 0% b:=09, 

Recientemente fue localizado mediante el estudio de la radiación 
en el infrarrojo, o sea en la longitud de onda de 20 000 A (2 micrones). 
Este punto coincide con una fuente de emisión de radioondas suma- 
mente intensa, conocida como Sagitario A. 

Con el gran telescopio de 5 m de abertura, de Monte Palomar (Es- 
tados Unidos de América), se determinó la extensión de su diámetro 
en unos 10 pc, con un centro más intenso de 1,5 pc de diámetro. Esta 
parte central tendría una masa de unos tres millones de ¡masas solares. 


DIMENSIONES APROXIMADAS DE LA GALAXIA 


Diámetro ........... 25 kpc 
Espesor medio . 4 kpc 
Masa 1,7 x 101 masas solares 








Densidad promedio ... 0,1 masa solar/pc? 


Magnitud absoluta vista 
desde uno de los polos — 20,5 


Cinemática 


Velocidad espacial. Cuando se conoce el movimiento propio anual 
de una estrella y, y su paralaje p, se puede calcular su velocidad tan- 
gencial V,. Se la determina con respecto al Sol, en ángulo recto con 
la línea de la visual. Su valor está dado por: 





V,=474 E [km/s] 
Pp 
SOL 
El E 

ls Velocidad tangencial de una 
ve estrella si se conoce el movi- 
a propio u y la distan- 

cia d. 
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donde el movimiento propio y está dado en segundos por año (”/año) 
y la paralaje p en segundos (”). La constante 4,74 transforma las uni- 
dades de tal manera que la velocidad tangencial resulta en km/s. 

La velocidad radial V, de una estrella se calcula midiendo el des- 
plazamiento de las líneas del espectro y aplicando la fórmula del efecto 
Doppler; si, además, se conoce la velocidad tangencial V,, la resultante 
de la composición de velocidades es la velocidad espacial V.. 


V,= Y VI +V? 


Velocidad espacial de una 
estrella. 





Movimiento solar. Ápex. El análisis de los movimientos propios y 
de las velocidades radiales de las estrellas en las cercanías del Sol 
permite determinar el movimiento de este astro dentro de la Vía Láctea. 


Movimiento aparente de las estrellas hacia el antiápex, resul- 
tado del movimiento real del Sol hacia el ápex. 
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(V, negativa) 
E, 
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1 (V, cero) 





V = 20 km/s 






E, a E, son estrellas cuya velo- 
pe cidad paraláctica reflejo del mo- 
We oditiva vimiento solar aparece indicada. 
Ippo En las estrellas E., E,, E, y E, 
T se observa la velocidad espacial 
V.. Las estrellas E, y E, tienen 
V,=0 y sólo es medible la ve- 
locidad tangencial V,. Para E, 
y E, sólo es distinta de cero la 
velocidad radial V,. 


ANTIÁPEX 
El problema también se puede plantear así: si el Sol tiene un movi- 
miento particular entre las estrellas, las que están situadas en el punto 
del cielo hacia el cual éste se dirige tendrán velocidades radiales nega- 
tivas (se acercan al Sol), y las que se hallan en el punto de donde se 
aleja, velocidades radiales positivas (se alejan del Sol). 

Los resultados de las observaciones muestran que el Sol se mueve 
a la velocidad de 20 km/s, equivalente a unas 4 unidades astronómicas 
por año (4 UA/año), en dirección a un punto situado en la constela- 
ción de Hércules (a = 18», $ =+ 309), que se denomina ápex solar. 
La dirección opuesta es el antiápex. 

Para la determinación del movimiento del Sol también pueden servir 
los movimientos propios de las estrellas. El efecto que el movimiento 
del Sol tendrá sobre el de las estrellas será máximo a 90% y a 270” del 
ápex, o sea perpendicularmente al mismo. 

La velocidad espacial observada de una estrella está compuesta por 
el reflejo del movimiento solar, denominado velocidad paraláctica, y 
por su propia velocidad peculiar. 






E 







VELOCIDAD 
PARALÁCTICA 








VELOCIDAD 
PECULIAR 


VELOCIDAD 


DEL SOL Velocidad paraláctica, velocidad peculiar y velocidad 


espacial V, de una estrella. 


Se puede suponer que tomando un gran número de estrellas, la 
velocidad paraláctica promedio será mayor para las más cercanas, por 
influencia del fenómeno de perspectiva. Así, por ejemplo, cuando via- 
Jjamos en un vehículo los objetos más cercanos se desplazan más rápi- 
damente que los más lejanos. Con los datos de la velocidad paraláctica 
es posible determinar los valores de las paralajes medias o distancias 
medias, y de esta forma deducir las paralajes de grupos de estrellas 
lejanas hasta valores del orden de 0,002. De esta manera, la técnica 
de las paralajes medias extiende los límites de la determinación de 
distancias hasta unos 500 parsecs. 


Rotación de la Galaxia. La forma achatada de la Galaxia sugiere 
que debe rotar alrededor de su centro y respecto de un eje perpen- 
dicular al plano principal que atraviesa la banda luminosa denominada 
Vía Láctea. 


Si la ley de rotación es similar a la de los planetas alrededor del 
Sol, de acuerdo con la tercera ley de Kepler: 


Pz — constante 

a 
donde P es el período de traslación y a la distancia al centro, habrá 
diferencias de velocidad entre estrellas situadas a distintas distancias 
del centro. 





Ve Velocidad de rota- 
(km/s) ción V, de la Gal: 
soL xia según la di 
tancia R al centro. 
200 
100 





10 R 
(kpc) 


Esto significa que la velocidad de rotación crece en proporción al 
acercamiento al centro. Cuanto más cerca del centro están los astros, 
más rápido se mueven. 

Del análisis de la velocidad espacial de las estrellas resulta que en 
las cercanías del Sol su movimiento alrededor del centro de la Galaxia 
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es de tipo planetario (es válida la tercera ley de Kepler), con una veio- 
cidad de traslación V, = 250 km/s para el Sol. Vale decir entonces que: 


circunferencia = velocidad x período de traslación 
2xR,=V,*P, 
de donde despejamos P,, período de traslación del Sol: 


2xuR, 2 1 101 pc x 3 x 10% km/pe 


E5= V, 250 km/s 


= 7,5 x 10155 








y como el número de segundos de un año es de 3,16 x 107 s 


_- 75x108s8 _ . 
P,= 316% 10 s/año — 2,4 x 108 años 


que es el tiempo que tarda el Sol en completar una vuelta alrededor 
del centro de la Galaxia. 


Dado el período de rotación del Sol y su distancia al centro, se 
puede determinar de manera aproximada la masa de toda la materia 
que se encuentra en la Galaxia, e interior a la órbita del Sol. Para ello 
aplicamos la tercera ley de Kepler al movimiento del Sol alrededor de 
centro galáctico: 

Mo¿+M,= E 
donde M, es la masa de la Galaxia y M, es la masa de un cuerpo a la 
distancia del Sol (que puede ser el Sol mismo), y que por supuesto 
es despreciable respecto de M¿; a es la distancia centro de la Galaxia- 
Sol en UA; y P el período en años. 


Si a= 10000 pc = 2,06 x 10» UA y P=2,3 x 10% años resulta: 


_ 22 (2,06 x 1093 _ Si 
0= Pr= 23 x 1007 > 1,7 x 101% masas solares 

El estudio de las estrellas cefeidas lejanas (ver pág. 123) más próxi- 
mas al núcleo de la Galaxia, demostró que éstas se mueven más len- 
tamente que el Sol. Esto fue confirmado por el estudio de la línea 
de 21 cm en el espectro de las radioondas, donde se advierte que las 
velocidades alcanzan un máximo a 6,5 kpc del centro. Es decir, que 
desde su centro hasta ese punto la Galaxia se mueve como un cuerpo 
rígido, o sea aumenta la velocidad con la distancia; luego, y a medida 
que nos acercamos a los bordes, la velocidad disminuye (movimiento 
planetario). 


El efecto de la rotación sobre las velocidades radiales fue deducido 
por el astrónomo holandés J. H. Oort en 1927, y se puede apreciar en ¡a 
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Y V, 
CENTRO GALÁCTICO 1>Va>V, 


Efecto de la rotación galáctica sobre las velocidades radiales de 
las estrellas. Las flechas dirigidas hacia el Sol indican velocida- 
des radiales negativas; las de sentido contrario, velocidades po- 
sitivas. 


figura. Como las estrellas situadas entre el Sol y el centro se mueven 
más rápidamente, para un observador situado en el Sol (o en la Tierra), 
la que todavía no alcanzó al Sol tiene V, negativa (se acerca); en cambio, 
para la que ya ha pasado, V, es positiva (se aleja). Sucede lo contrario 
con las estrellas que se desplazan externamente al Sol. Como se mue- 
ven más lentamente, la que todavía no ha sido alcanzada por el Sol 
tiene V, negativa, y la que quedó atrás tiene V, positiva. Las estrellas 
que tuvieran la misma velocidad que nosotros parecerían estar en repo- 
so. Todo esto con referencia exclusiva al movimiento de rotación de 
la Galaxia. 


Sentido de rotación de 
la Galaxia. 
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Este efecto diferencial se puede expresar por la fórmula: 
V,=d-A. sen 21 


donde d es la distancia del Sol a la estrella; A es una constante llamada 
constante de Oort que vale 18 km/s kpc; y l es la longitud galáctica 
de la estrella. Se puede ver que este efecto diferencial es mayor cuanto 
más grande es la distancia d. Utilizando esta fórmula se pudo deducir 
la estructura espiral de la Galaxia (ver pág. 113). 


La dirección del movimiento del Sol siguiendo la rotación galáctica 
se proyecta sobre la constelación del Cisne, a 90? del centro, lo que 
indicaría que la órbita del Sol es casi circular. La gran mayoría de las 
estrellas cercanas al Sol tienen su misma velocidad, lo que significa 
que sus órbitas son muy similares. Sin embargo, hay estrellas que 
tienen velocidades muy distintas: son estrellas con órbitas elípticas de 
diferentes excentricidades e inclinaciones, que se están moviendo en 
su máxima distancia al foco de la elipse, y donde su movimiento es 
entonces más lento. Lo que se observa en esos casos es una diferencia 
de velocidad entre el Sol y la estrella, mayor cuanto más elíptica es la 
órbita de ésta. Estas estrellas son conocidas como estrellas de alta 
velocidad. 


Órbitas del Sol y de una estrella de alta velocidad en sus mo- 
vimientos alrededor del núcleo de la Galaxia. Las estrellas de 
alta velocidad describen órbitas muy elípticas. Se las observa 
en su mayor aproximación al Sol y cuando la velocidad de su 
movimiento es menor que la del Sol, lo cual ocurre en el punto 
más alejado del foco o sea del centro galáctico. En esas circuns- 
tancias la diferencia de velocidad entre el Sol y la estrella es 
grande. 





Del estudio de los movimientos propios y de las velocidades radiales 
de las estrellas, resulta que el sentido de rotación de la Galaxia es tal 
que los brazos van quedando atrás, como si al rotar ella fuera lanzando 
materia hacia el espacio. 


ESTRELLAS 


La casi totalidad de los puntos luminosos que observamos a simple 
vista en el cielo y que aparentemente permanecen fijos sobre la bóveda 
celeste, son estrellas, objetos celestes semejantes a nuestro Sol. Una 
estrella es una enorme masa gaseosa de forma aproximadamente es- 
férica, con una elevada temperatura superficial (algunos miles de 
grados) y que emite una elevada cantidad de energía. 


Por medio de repetidas y cuidadosas mediciones de su intensidad 
luminosa, se descubrió que no todas las estrellas tienen brillo cons- 
tante, pues algunas son más brillantes en ciertas ocasiones que en 
otras; a veces, esta variación es periódica, y en otros casos es irregular. 
A las estrellas con esta característica se las denomina estrellas variables. 
Además, un porcentaje muy grande de estrellas tiende a formar siste- 
mas físicos de dos o más miembros: son las conocidas como estrellas 
dobles o múltiples, de acuerdo con el número de miembros que forman 
el sistema. El caso más común es el que corresponde a un sistema 
doble o binario. 


Estrellas variables 


Las estrellas variables son astros que cambian de brillo. Este hecho 
implica que también pueden variar otras de sus características: velo- 
cidad radial, color, tipo espectral. La gran mayoría de las estrellas visi- 
bles son estables; no obstante, un grupo bastante notable sufre estas 
variaciones, y por lo tanto se puede suponer que en la estructura de 
éstas existe cierta inestabilidad. 


Hasta el momento, en nuestra Galaxia se han catalogado unas 
15000 estrellas variables. 

La forma de designar a las estrellas variables sigue un esquema 
simple, pero que se ha complicado con el aumento desmesurado del 
número de variables conocidas. La primera estrella variable descubierta 
en cada constelación se designa con la letra R y el nombre de la cons- 





telación (ejemplo, R Centauro); luego sigue S, T, ... Z; RR, RS, ... 
RZ; SS, ... SZ, hasta llegar a ZZ. Se continúa con AA, AB, ... A 
BB, ... BZ; CC, ... QZ. De esta manera se designan 334 variables. 





Luego de la QZ se las indica con V335, V336, etc. 
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Todas las variables conocidas pueden incluirse dentro de los si- 
guientes grupos principales: 


e estrellas variables pulsantes 
e estrellas variables eruptivas 
e estrellas eclipsantes 


A su vez, cada grupo se subdivide en varios tipos. 

Las variables pulsantes aumentan y disminuyen periódicamente de 
tamaño, es decir pulsan. Las variables eruptivas aumentan de brillo 
súbitamente, sin que pueda preverse cuándo va a ocurrir el fenómeno. 
Las variables eclipsantes son estrellas binarias cuyas órbitas están muy 
cerca de la dirección de la visual y, por lo tanto, periódicamente, cada 
una de las componentes eclipsa a la otra. Este último grupo no corres- 
ponde a las variables intrínsecas y, por lo tanto, será estudiado junta- 
mente con las estrellas dobles, 

Una de las características más importantes de las estrellas variables 
es la forma como varían de magnitud en el transcurso del tiempo. 
Si se representan las variaciones de brillo en función del tiempo se 
obtiene lo que se denomina la curva de Juz. 


Curva de luz correspondiente a la estrella variable de tipo ce- 
feida l Carena, cuyo período es de 35 días. (Gentileza Observa- 
torio Astronómico de La Plata.) 


MAGNITUD VISUAL | 
APARENTE (mv) 


34 ll 


36 


3,8 y 





E TIEMPO 
0 7 u 21 28 35 (DÍAS) 


MAGNITUI 


VELOCIDAD. 
RADIAL 


El tiempo que tarda la estrella en repetir su mínimo o su máximo 
brillo se denomina período. Es uno de los datos que permite carac- 
terizar una variable, y se obtiene fácilmente de la curva de luz. Otro 
dato importante es el intervalo de magnitud en que varía la estrella. 


Variables pulsantes. En este tipo se incluyen las estrellas: 


- variables cefeidas 
— variables RR Lira 


— variables rojas. 


Variables cefeidas 


Son estrellas amarillas supergigantes, designadas de esta manera 
por su prototipo y la primera estrella conocida del grupo: 4 Cefeida. 
Varía entre magnitudes 3,7 a 4,4 en un período de 5,4 días. Aumenta 
rápidamente de luminosidad para luego decaer lentamente hasta un 
mínimo, y repetir todo el proceso. La curva de luz se reproduce sin va- 
riantes, evidenciando una gran regularidad en las oscilaciones de brillo. 

En nuestra Galaxia se conocen unas 600 cefeidas cuyos períodos 
están comprendidos entre 1 y 50 días, y sus magnitudes absolutas 
entre — 2 y — 5. 

De la velocidad radial obtenida de su espectro, resulta que la estrella 
se dilata y. se contrae periódicamente. Las curvas de velocidad radial 
y de luz son simétricas. 











—] 

ds pd ds luz y de 

| velocidad radial de 

= TIEMPO una variable ce- 
feida. 








También cambia de color (temperatura) y, por lo tanto, de tipo 
espectral con el mismo ritmo que cambia de brillo y de velocidad radial 
Una cefeida, o de manera más general una variable pulsante, es 
como un resorte: cuando la estrella se contrae, la presión del gas va 
aumentando hasta que supera el peso de las capas exteriores. En este 





Carta celeste donde se señala la ubicación de las estrellas va- 
riables 1 Carena, R Carena e IW Carena. Los trazos que unen 
algunas estrellas permiten identificar la región. (Gentileza Aso- 
ciación Argentina Amigos de la Astronomia.) 








momento la presión obliga a la estrella a pulsar hacia afuera, aumen- 
tando de tamaño hasta que el peso de las capas externas se hace mayor 
que la presión. En este instante la estrella comienza a contraerse, y 
el proceso prosigue indefinidamente. No existe explicación aceptable 
sobre la iniciación de esta pulsación. 

La cefeida austral 1 Carena, situada en el hemisferio sur, es la más 
brillante del grupo, y en un período de 35,54 días varía entre magni- 
tudes 3,2 y 4,1, como lo refleja la gráfica. 

En 1912, la astrónoma estadounidense H. Leavitt encontró una 
relación entre el brillo medio de las cefeidas y sus períodos: cuanto más 
brillantes son las cefeidas, mayor es el período. Posteriormente, H. Sha- 
pley demostró que esta relación podía utilizarse para determinar dis- 
tancias dentro y fuera de la Galaxia, siempre que se admitiera que el 
período de las cefeidas sólo está relacionado con la magnitud absoluta. 
Es decir: de la observación del período de alguna cefeida se obtiene 
su magnitud absoluta; este dato y la medida de su magnitud aparente 
hacen posible la obtención de la distancia. 


Relación entre el período y la luminosidad de las variables 
cefeidas. 
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Como se verá, este procedimiento se utiliza para determinar distan- 
cias de galaxias, especialmente entre las más cercanas a la Vía Láctea, 


Variables RR Lira 


Las variables de este tipo son similares a las cefeidas y su desig- 
nación como RR Lira resultó del nombre de la primera estrella conocida 
del mismo. Su período de variación es muy corto, desde 1%. horas 
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hasta alrededor de 1 día. Son de color blanco y de edades mayores 
que 10? años. En cambio las cefeidas son estrellas mucho más jóve- 
nes (107 a 108 años). 

Las RR Lira son también variables de tipo espectral y de velocidad 
radial con el mismo período que la curva de luz. 

Se las encuentra en los cúmulos globulares y no tienen preferencia 
por situarse en el plano galáctico, pero tienden a acumularse hacia 
el centro de la Galaxia. Este hecho contrasta con las cefeidas que apa- 
recen confinadas en el plano principal de la Galaxia. 

La magnitud absoluta de las RR Lira es de aproximadamente 
M = 0,6, o sea que son bastante más débiles que las cefeidas. Además, 
no cumplen con la relación período-luminosidad. 


Variables rojas 


Muchas de las estrellas rojas gigantes y supergigantes son de brillo 
variable. Se distinguen variables rojas de largo período, semirregulares, 
e irregulares. 

En las variables de largo período las variaciones no son completa- 
mente regulares, y la forma de la curva de luz varía de tiempo en 
tiempo. La primera estrella descubierta fue y de la Ballena, bautizada 
con el nombre de Mira (la Maravillosa). Como su brillo oscila entre las 
magnitudes 2,5 y 9, una estrella fácilmente visible a simple vista se 
convierte en una estrella invisible. Su período de variación es de unos 
330 días. 

Están catalogadas unas 4 000 estrellas de este tipo, con períodos 
que oscilan entre unos 70 y 700 días. Sus amplitudes de variación 
son siempre mayores de 2,5 magnitudes. Como son objetos intrinseca- 
mente muy brillantes (gigantes o supergigantes) pueden ser vistos aun- 
que se hallen a gran distancia de nosotros. 

Algunas de las variables rojas presentan períodos de variación muy 
irregulares; otras no tienen ninguna clase de regularidad. Aquellas 
estrellas que exhiben una variabilidad periódica o cíclica se denominan 
semirregulares; por su parte, se llaman irregulares aquellas que no 
muestran ninguna regularidad en su curva de luz. 

Tanto en las semirregulares como en las irregulares la amplitud de 
variación no excede de 2 ó 3 magnitudes. La más brillante de este 
grupo es Betelgeuse, en la constelación de Orión. 

Las variables rojas son estrellas relativamente fáciles de observar, 
por lo cual, en todo el mundo, son numerosos los aficionados a la astro- 
nomía que se dedican a su observación. 


Variables eruptivas. Son estrellas que aumentan de brillo rápidamen- 
te y luego decaen lentamente. Comprenden las novas, novas recurren- 
tes, novas enanas y supernovas. 
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Una nova es una estrella que aumenta muy rápidamente de brillo. 
En la antigúedad, cuando esa explosión de luz la hacía visible a simple 
vista, se suponía la aparición de una estrella nueva; el término nova 
significa, literalmente, nueva. 

El brillo adquirido puede durar días, semanas y aun meses, lapsos 
durante los cuales decae lentamente. En la Galaxia se encuentran de 2 a 
3 novas por año, pero se supone que su número debe ser mucho mayor, 
seguramente de una a dos docenas. 


MAGNITUD 


Máximo 
brillo 










Antes de la explosión 


a Le ll q o 
o 50 100 200 (DÍAS) 300 





Esquema de la curva de luz correspondiente a una nova típica. 


Durante la explosión el aumento de brillo es de cientos de miles de 
veces su luminosidad normal, pudiendo alcanzar magnitud absoluta 
de —7 a —9. El rápido aumento se produce en uno o dos días; en cam- 
bio, la disminución es tan lenta que la estrella puede necesitar varios 
años para alcanzar nuevamente su brillo normal, o sea el previo a 
la explosión. 


No se conoce el mecanismo que convierte a una estrella aparen- 
temente normal en nova, aunque se observa que en el momento de 
la explosión la estrella expulsa una envoltura de gas a velocidades del 
orden de los 1000 km/s, y aún más. La envoltura expulsada por la 
estrella contiene de 103 a 104 veces la masa solar. Por lo tanto, lo 
que eyecta es sólo una pequeña parte de su masa total. Suele suce- 
der que después de un tiempo de la explosión esa envoltura se hace visi- 
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Galaxia NGC 1313, distante de la Tierra 10 millones de años luz, 
y la misma galaxia después de aparecer en ella una supernova 
en noviembre de 1962. (Gentileza Observatorio Astronómico de 
Córdoba.) 


ble en las fotografías obtenidas a través del telescopio. Así, por ejemplo, 
en Nova Águila 1918 (se indica la constelación y el año de la obser- 
vación) se encontró que la envoltura aumentaba de radio casi 1” por 
año, desapareciendo algún tiempo después. 

Algunas novas menos luminosas, en las cuales las erupciones se pro- 
ducen en más de una oportunidad, son denominadas novas recurrentes. 


Novas enanas 


Estas estrellas, también conocidas como de la clase UV de la Ba- 
llena, son enanas rojas del tipo espectral M, caracterizadas por rápidos 
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y cortos destellos luminosos con amplitud de 1 a 6 magnitudes. El 
máximo se alcanza en unos pocos segundos, y le sigue una lenta caída 
que dura varios minutos o hasta algo más de 1 hora. Las erupciones 
son irregulares, tanto por el momento en que ocurren como por la 
intensidad. Los destellos se observan tanto en la luz visible como en 
las radioondas, y se los supone similares, aunque en mayor escala, 
a los fenómenos solares conocidos con el nombre de flares (deste- 
llo, fulgor). 


Supernovas 


Son estrellas en las que se observan los mismos fenómenos que 
en las novas, pero en escala mucho mayor. Aumentan de brillo unas 
15 a 20 magnitudes en 1 ó 2 días, y una apreciable parte de su masa 
es lanzada al espacio. En la Galaxia”son muy pocas las supernovas 
observadas. Se supone que en promedio aparece una cada 300 años. 
Las dos últimas conocidas fueron la nova de Tycho Brahe, en noviembre 
de 1572, en la constelación de Casiopea, que llegó a ser tan brillante 
como Venus y que dejó de ser visible a simple vista en los primeros 
meses de 1574; y la nova de Kepler, en 1604, descubierta en Ofiuco, 
y que llegó a ser tan brillante como Júpiter. 

Otra supernova notable fue la que originó la nebulosa del Cangrejo. 
De acuerdo con observaciones chinas y japonesas, apareció en el año 
1054 y era visible aun durante el día. La nebulosa que quedó en lugar 
de la supernova, en la actualidad tiene 180” de diámetro aparente, y 
se expande en sentido perpendicular a la visual unos 0”,2 por año. Tie- 
ne una estructura muy peculiar, pues presenta un intrincado sistema 
de filamentos sobre un fondo amorfo. Se admite que en su interior 
existe un intenso campo magnético. 

Por su aspecto similar a la nebulosa del Cangrejo se supone que 
otras nebulosas observadas son remanentes de las supernovas de Tycho 
y de Kepler. Algunas otras nebulosidades filamentosas en diferentes 
partes del cielo, como la del Cisne, sugieren que pueden haber tenido 
origen en la explosión de una supernova. 

Una estadística sobre la aparición de supernovas se puede realizar 
observando otras galaxias, sobre todo las más cercanas. Pero si bien 
es posible descubrir un apreciable número por año, la lejanía de todas 
ellas conspira para obtener un estudio detallado de las mismas. 


Estrellas dobles 


Estrellas dobles o binarias son dos estrellas físicamente conectadas 
entre sí. Comúnmente se observa que una de ellas se desplaza alre- 
dedor de la otra bajo la influencia de la atracción gravitacional mutua, 
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y en un determinado tiempo o período vuelven a ocupar la misma 
posición relativa. En realidad, ambas estrellas se mueven alrededor del 
centro de gravedad del sistema. 

Están catalogadas unas 40 000 estrellas dobles, clasificadas en vi- 
suales, espectroscópicas y eclipsantes. Las binarias visuales son aque- 
llas que pueden ser separadas con el telescopio. Las binarias espectros- 
cópicas, vistas con el telescopio, aparecen como estrellas simples; su 
carácter binario sólo se comprueba por los periódicos desplazamientos 
de las líneas de absorción de su espectro. Algunas de las binarias es- 
pectroscópicas tienen su órbita en el mismo plano de la visual, por lo 
cual sufren periódicas variaciones de brillo a causa de eclipses mutuos: 
son las binarias eclipsantes. 

Esta subdivisión de las estrellas dobles es arbitraria, pues depende 
exclusivamente del método de detección. 


Determinación del Determinación de 
ángulo de posición A la distancia d 


NORTE 





Esquema donde se muestra el procedimiento empleado para 
medir la posición relativa de las estrellas que componen un 
sistema binario. A es el ángulo de posición y d es la separación. 


En las binarias visuales, la posición relativa de las dos estrellas se mide 
en forma precisa mediante el micrómetro filar. Dicho instrumento consta 
de 2 hilos paralelos que se ubican en el foco del telescopio, uno de los 
cuales es movible, registrándose su desplazamiento por medio de un tambor 
graduado. A su vez, todo el mecanismo se encuentra montado sobre un 
plato girable, cuya orientación está indicada por una graduación de 0” a 360". 

La observación de un sistema doble consiste en la determinación del 
ángulo de posición A, o sea el ángulo que tiene por vértice la estrella más 
brillante y cuyos lados son, por una parte, la recta que une ambas compo- 
nentes, y por la otra, la recta que desde el vértice se dirige hacia el norte. 
El ángulo se mide hacia el este, a partir del norte. El otro dato necesario 
es la separación angular d de las dos componentes. 


No todas las estrellas aparentemente dobles que vemos en el cielo 
están realmente relacionadas entre sí. Muchos pares sólo tienen en 
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Micrómetro utilizado en el Observatorio Astronómico de La 
Plata para la medición de estrellas dobles. 


común el hecho de que ambas estrellas aparecen proyectadas en la 
misma dirección, pero se encuentran a distancias muy distintas; son las 
llamadas dobles ópticas. 

La medición de la distancia y del ángulo de posición durante un 
tiempo prolongado, permite controlar si el par es óptico o físico. Si 
es realmente un sistema binario, se pueden determinar todos los ele- 
mentos necesarios para calcular las órbitas respectivas. 

a Centauro es la estrella doble más brillante del hemisferio sur. Tiene 
un período de revolución de 80 años, una separación aparente de 17”, que 
a la distancia de 1,32 pc corresponde a una separación lineal de 0,0001 pc 
que equivale a 3,1 x 10% km = 20 UA, o sea la distancia de Urano al Sol. 

La presencia de más de dos estrellas formando sistemas múltiples 
no es excepcional. Algo más del 5 % de las binarias visuales son siste- 
mas triples, como es el caso de a Centauro, cuya tercera componente 
es Próxima Centauro. Un sistema cuádruple notable es e Lira. 


Binarias eclipsantes. En un sistema doble, el desplazamiento de 
una estrella alrededor de la otra, cuando el plano del movimiento coin- 
cide con la visual, da lugar a una curva de luz variable. Visto a través 
del telescopio, el sistema aparece como una estrella simple, pero se 
observa que, a ciertos intervalos de tiempo, esta estrella disminuye de 
brillo más o menos bruscamente, y poco tiempo después vuelve a su 
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brillo normal. Ello sucede a intervalos regulares. Cuando la estrella 
más débil pasa frente a la más brillante, se produce un eclipse parcial; 
pero cuando la estrella más débil queda totalmente oculta, el eclipse 
es total. Si la estrella más pequeña nunca llega a ocultarse totalmente, 
no se producirá el eclipse total y ambos eclipses serán parciales. 


El análisis de la curva de luz permite calcular el tamaño de las estrellas 
respecto de su separación, así como la determinación de la inclinación de 
la órbita respecto de la dirección de la visual. El radio de las estrellas estará 
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Curva de luz correspondiente a un sistema binario eclipsante. 


dado en términos de la dimensión de la órbita, y se obtiene del tiempo que 
las estrellas permanecen eclipsadas. Con los datos de la velocidad radial 
de las componentes se deduce el tamaño verdadero y la masa de las estrellas, 
lo que permite calcular sus densidades. Estos datos son de enorme valor 
para estudiar la constitución y estructura de las estrellas. 


Es bastante frecuente que las dos estrellas de una binaria se en- 
cuentren tan juntas entre sí que sufren fuerzas de atracción tan inten- 
sas que se generan “mareas de materia”, provocando distorsiones en 
la forma de ambas estrellas. Se observan entonces fuertes abultamien- 
tos en el plano de movimiento. Además es posible que una o ambas 
componentes aparezcan envueltas en nubes gaseosas. Toda esta infor- 
mación resulta del estudio del espectro de la estrella. La existencia 
de nubes de gas se relaciona con la aparición de líneas de emisión 
en el espectro. 

Si las dos estrellas son de muy distinta temperatura, la más caliente 
eleva la temperatura de la cara de la estrella que la enfrenta. 

Se conocen varios miles de binarias eclipsantes, pero sólo de algu- 
nas de ellas se pueden obtener todos los datos posibles. Los períodos 
varían entre 80 minutos para WZ Flecha, a 27 años para e Cochero. 


Una de las binarias eclipsantes mejor conocida es la estrella Algol 
(B Perseo), la primera que se detectó. Su luz disminuye en intervalos de 
2 días y 21 horas. La más brillante de las componentes es una estrella azul, 
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y tiene un diámetro tres veces mayor que el Sol. La más débil es 3 magni- 
tudes menor, pero su diámetro es un 20 % mayor que el de la estrella más 
brillante. Se encuentran separadas unos 20 millones de kilómetros. 


Diagrama de Hertzsprung-Russell 


Una de las relaciones más importantes en el estudio de las propie- 
dades físicas de las estrellas es la que vincula el color y la magnitud 
absoluta de una misma estrella, lo que equivale a una relación entre 
la temperatura y la luminosidad. En un gráfico cada estrella se repre- 
senta por un punto cuya abscisa corresponde al color o al espectro y 
su ordenada a la magnitud absoluta. Se obtiene así el diagrama dise- 
ñado originariamente por el astrónomo dinamarqués E. Hertzsprung, 
en 1911, y por el astrónomo estadounidense H. N. Russell, en 1913, 

El detalle más importante que se observa en este diagrama es que 
las estrellas no se distribuyen uniformemente, sino que se agrupan 
en ciertas regiones particulares. La mayoría de ellas se ubica en una 
banda que cruza todo el gráfico, desde la parte superior izquierda (es- 
trellas azules y de gran luminosidad) hasta la parte inferior derecha 
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(estrellas rojas y de baja luminosidad). Esta banda es la secuencia 
principal, y las estrellas que la forman son las denominadas enanas. 
Por encima de la secuencia principal, y en la parte superior derecha, 
se ubican las estrellas gigantes. En todo el extremo superior del dia- 
grama hay estrellas de alta luminosidad denominadas supergigantes. 
Finalmente, en la parte inferior izquierda aparecen unas pocas estrellas: 
son las enanas blancas. 

Si se aplica el diagrama Hertzsprung-Russell a las estrellas cuya 
distancia al Sol es inferior a 20 pc, y se hace lo mismo con las 100 es- 
trellas más brillantes del cielo, la comparación entre ambos diagramas 
revela diferencias notables. 

El primero muestra las características de las estrellas más cercanas 
al Sol: el 90% pertenece a la secuencia principal, pues son enanas 
rojas; el 10% restante son enanas blancas. No hay estrellas gigantes 
ni supergigantes. 

El segundo sólo muestra estrellas de muy alta luminosidad: super- 
gigantes, gigantes y estrellas luminosas de la secuencia principal. To- 


Diagrama Hertzsprung-Russell correspondiente a las estrellas 
situadas a menos de 20 parsecs del Sol. 
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Diagrama Hertzsprung-Russell correspondiente a las 100 estre- 
llas más brillantes del cielo. 


das son estrellas muy lejanas, que a causa de su enorme brillo intrín- 
seco pueden ser observadas a gran distancia. 

Una de las ventajas importantes del diagrama Hertzsprung-Russell 
es la determinación de las distancias estelares. Supongamos que el 
tipo espectral de una estrella resulta ser G5. Si se sabe que aquélla 
pertenece a la secuencia principal (clase de luminosidad V), se puede 
deducir inmediatamente su magnitud absoluta. En el diagrama, la inter- 
sección de la abscisa con la secuencia principal proporciona el valor 
de la ordenada: + 7. Como también se conoce su magnitud aparente, 
resulta muy fácil obtener la distancia d: 


=Mm=M+5 
a 


Este procedimiento se conoce con el nombre de método de las para- 
lajes espectroscópicas, pues resulta del conocimiento del espectro de 


135 





o E y í 
MAGNITUD + SUPER GIGANTES 


ABSOLUTA 


















GIGANTES 






ENANAS 


+5|L 





+10) 





/ ENANAS y, 
'. BLANCAS | 


+15| 











TIPO 
ESPECTRAL 


Aplicación del diagrama Hertzsprung-Russell para la determi- 
nación de la magnitud absoluta de una estrella cuando se co- 
noce el color (o el espectro) y la clase de luminosidad. 


la estrella. Si sólo se conoce el tipo espectral de ura estrella, éste 
no nos dice nada sobre su magnitud absoluta, pues puede ser una 
estrella de secuencia principal de magnitud absoluta + 7, una gigante 
de magnitud absoluta O, o una supergigante — 7. Deberíamos conocer 
también la clase de luminosidad que nos vincula directamente con la 
magnitud absoluta. 

Para un mismo color hay estrellas de magnitudes absolutas distin- 
tas, lo que implica que la temperatura es la misma en los diferentes 
casos. La energía total irradiada por las estrellas está dada por la 
fórmula: 

E=4xR2: 0 71 = constante - R? - T4 


De acuerdo con la misma, lo único que puede ser distinto en este 
caso (estrellas de igual temperatura y distinta luminosidad), es el 
radio de las estrellas. Por lo tanto, las de gran luminosidad tendrán 
un radio mayor que las de menor brillo. 


Cúmulos estelares. Asociaciones 


Los cúmulos estelares son grupos de estrellas cuyos miembros están 
físicamente relacionados entre sí. En un cúmulo, la densidad de estre- 


136 


llas es apreciablemente mayor que la correspondiente a las estrellas 
que lo rodean. El estudio de los cúmulos adquirió enorme importancia 
en los últimos años, pues a través de éstos se pudo analizar la evolu- 
ción que siguen las estrellas. 

En un cúmulo, todas las estrellas que lo componen tienen la misma 
edad, pero diferentes masas. Como a mayor masa le corresponde una 
mayor irradiación de energía, se deduce que las estrellas más masivas 
han evolucionado más rápidamente que las de menor masa, y eso es 
lo que se observa en los cúmulos. En consecuencia, en los cúmulos 
aparece de manera simple cómo el proceso de evolución afecta el 
aspecto de las estrellas. 

Los cúmulos se clasifican en dos grupos principales: cúmulos abier- 
tos y cúmulos globulares. A éstos se agregan las asociaciones. 

Los cúmulos abiertos son conjuntos dispersos de estrellas. Sus 
componentes se pueden distinguir fácilmente con el telescopio, y en 
ocasiones también a simple vista, como en el caso de las estrellas 
más brillantes del grupo de las Pléyades. Las asociaciones se relacio- 
nan con este tipo de cúmulos, pues son grupos muy dispersos de estre- 
llas cuyo núcleo es, generalmente, un cúmulo abierto. 

Los cúmulos globulares presentan un aspecto diferente: son más 
compactos y tienen forma de esfera o de esferoide, como ocurre con 
47 Tucán o w Centauro. El número de miembros es mucho mayor que 
en los cúmulos abiertos: entre miles y decenas de miles de estrellas. 
Su concentración es tan notable que sólo las estrellas más brillantes 
se pueden separar del conjunto. 


Originariamente, todos estos objetos fueron incluidos junto con las nebu- 
losas y las galaxias, pues para los telescopios de pequeña abertura presentan 
características difusas. El primero de los catálogos, todavía en uso, preparado 
por C. Messier en 1784, contenía 103 objetos. Messier era un buscador 
de cometas y esa lista tenía por principal finalidad no confundirlos con los 
cometas, ya que en ciertos casos presentan un aspecto muy similar. 

Posteriormente, en 1887, J. L. Dreyer publicó el New General Catalogue 
(Nuevo Catálogo General), que se abrevia: NGC; con los agregados de 1895 
y 1908, conocidos como Index Catalogue (1.C.), cubría una lista de 13 000 
objetos que incluían cúmulos, nebulosas y galaxias. 


Cúmulos abiertos. En la Vía Láctea, los catálogos registran unos 
500 de estos cúmulos. El número de miembros varía entre unas 50 es- 
trellas en los más pequeños y varios centenares en los más grandes. 

Como sus distancias respecto de la Tierra son enormes, se puede 
considerar que todos los miembros de un cúmulo están a la misma 
distancia. Entonces, las magnitudes aparentes m de las estrellas difie- 
ren de las absolutas M en la cantidad: 


m=M=5logd-— 5 


donde d es la distancia en parsecs del cúmulo. Esta cantidad m— M 
se denomina módulo de distancia, y depende solamente de d. 
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Si se hace un gráfico con las magnitudes aparentes de las estrellas 
del cúmulo y el tipo espectral o el color, resulta el diagrama espectro- 
magnitud, o el diagrama color-magnitud, según el caso. 

Por otra parte, si se conoce la relación entre el tipo espectral y la 
magnitud absoluta o entre ésta y el color, en el caso de las estrellas 
de la secuencia principal (estrellas enanas) resulta simple obtener la 
diferencia m — M que nos da la distancia d del cúmulo. Por supuesto, 
para este cálculo se debe tener en cuenta el efecto debido a la absor- 
ción de la luz por el polvo interestelar (ver página 147). 

Al representar sobre un mismo diagrama el color y la magnitud 
absoluta de los miembros de varios cúmulos, en la figura resultante se 
advierte la secuencia principal, o rama de las estrellas enanas, que es 
la envolvente izquierda de todas las curvas. En la mayoría de estos 
cúmulos las estrellas más brillantes tienden a colocarse arriba y a la 
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Representación esquemática de varios cúmulos abiertos en un 
mismo diagrama Hertzprung-Russell. Entre paréntesis se indi- 
can las constelaciones donde están ubicados. 


derecha de la secuencia principal. Según estudios actuales, esto se 
debe a que las estrellas más brillantes de cada cúmulo, o sea las de 
mayor masa, han evolucionado más rápidamente, y por lo tanto comien- 
zan a abandonar la secuencia principal. En estas estrellas, todo el hi- 
drógeno de su centro se transformó en helio, originando modificaciones 
en su estructura para amoldarse a la nueva situación. De los cúmulos 
indicados en la figura, Trumpler 16 (según la lista preparada por R. 
Trumpler) es el más joven, y NGC 188 es el más viejo. 
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Origen 


El movimiento similar de todas las estrellas de un cúmulo sugiere 
un origen común, probablemente por la condensación de una gran nube 
de polvo y de gas interestelar. Abona esta hipótesis el hecho de que los 
cúmulos más jóvenes todavía están rodeados por nebulosas gaseosas. 

La atracción gravitacional entre los miembros de un cúmulo es ma- 
yor que la atracción de las estrellas dispersas a su alrededor, y por 
ello tiende a mantenerse estable durante un período de tiempo muy lar- 
go. Sin embargo, algunas estrellas pueden adquirir velocidades muy 
grandes y entonces alejarse del cúmulo. De esta forma es posible que 
el cúmulo se desintegre lentamente. 


Asociaciones. Es un hecho conocido desde hace tiempo que las 
estrellas de tipos espectrales O y B (estrellas azules) se distribuyen en 
la Vía Láctea en grupos no tan compactos como los cúmulos abiertos. 
El astrónomo ruso V. A. Ambartsumian las denominó asociaciones. La 
atracción gravitacional entre sus miembros es muy débil, y por esta 
razón el grupo se disgrega rápidamente en unos pocos millones de 
años, y sólo se pueden distinguir si su edad es menor que ese valor, 
o sea unos 107 años. Son por lo tanto objetos muy jóvenes. General- 
mente, en el centro de la asociación se encuentra un pequeño cúmulo 
abierto y en esos casos se presume que las estrellas de la asociación 
son los miembros más lejanos del cúmulo. 

Las asociaciones siempre se presentan vinculadas con nubes de gas 
y polvo interestelar. Están catalogadas unas 80 asociaciones; muy co 
nocidas son las ubicadas en Orión, con 1 000 miembros, y la de Perseo, 
con unas 200 estrellas. En el hemisferio sur existe una asociación muy 
conspicua en la región ubicada alrededor de la estrella y Carena. 


Cúmulos globulares. Los cúmulos globulares son grupos de estre- 
llas muy compactos, que oscilan entre varios miles y cientos de mi- 
les de miembros. Su forma es esférica o esferoidal, y de ese hecho 


Cúmulo globular (y Centauro. (Gentileza Observatorio Astronó- 
mico de La Plata.) 





proviene su denominación: semejan un globo. En nuestra Galaxia 
están catalogados unos 120 cúmulos globulares. También fueron obser- 
vados en las galaxias cercanas. Sus diámetros están comprendidos 
entre 20 y 150 parsecs. 


A través de binoculares, o con telescopios de pequeña abertura, son 
fácilmente observables los dos cúmulos globulares más brillantes del 
hemisferio sur: ( Centauro y 47 Tucán. A simple vista, y en condi- 
ciones de excelente visión, se observan como pequeñas manchas difu- 
sas, aunque fueron catalogados como estrellas de 5% magnitud. 


Las fotografías de larga exposición de un cúmulo globular típico 
muestran una concentración de estrellas circular o elíptica, que aumen- 
ta hacia el centro. En el mismo centro las estrellas son difíciles de 
separar, y sólo se alcanza a distinguir una mancha brillante. Con dos 
fotografías obtenidas con emulsiones diferentes, una sensible al rojo y 
la otra al azul, se prueba que las estrellas más brillantes son rojas. 


La magnitud absoluta de un cúmulo globular da valores entre — 5 
y — 9; esto es, entre 10 000 y 400 000 estrellas similares al Sol. 


La densidad estelar promedio de un cúmulo globular típico es: 


g=-Mimero de estrellas WN" 30000 05 estr/pos 


7 == 
volumen 3 R3 3 ze (50)3 


donde se ha tomado el número de estrellas WN = 30 000, y el radio 
R = 50 pc. 

En la región central del cúmulo la densidad estelar puede ascender 
a 100 estrellas por parsec cúbico (en los alrededores del Sol es de 
0,08 estrellas/pc3). Sin embargo, aún en el centro hay bastante espa- 
cio entre las estrellas, aunque el aspecto del cielo sería distinto al que 
conocemos nosotros. Si el Sol (o la Tierra) se encontrara dentro de 
un cúmulo globular, todo el cielo se vería cubierto uniformemente 
de estrellas y sería difícil reconocer la Vía Láctea, pues el brillo del cielo 
sería mayor que la luz de la Luna llena. 


Los cúmulos globulares aparecen en todas las regiones del cielo, 
no solamente en la Vía Láctea, aunque tienden a concentrarse espe- 
cialmente en la región de la constelación de Sagitario, o sea hacia el 
centro de la Galaxia. De la determinación de la distribución y distan- 
cia de los cúmulos globulares, resulta que ellos se extienden más allá 
del disco galáctico y rodean a la Galaxia en forma de un “halo” esfé- 
rico, cuyo diámetro es mayor que el de la Galaxia. El centro del halo 
debería coincidir con el centro de la Galaxia, a unos 10 000 pc del Sol. 


Los diagramas color-magnitud absoluta de los cúmulos globulares 
son similares entre sí, e indican edades que oscilan entre 5 x 10? y 
7 x 10 años. La curva de la figura presenta el aspecto general del 
mismo. La rama AB representa las estrellas de la secuencia principal; 
BC, las estrellas que comenzaron recientemente a alejarse; DEF son 
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Diagrama Hertzsprung-Russell corres; 

¿-Ru pondiente a un cúmulo 
globular. Las flechas indican hacia dónde evolucionan sus es- 
trellas miembros. 


las gigantes rojas o supergigantes que en E alcanzan su mayor lumi- 
nosidad, con una magnitud absoluta de — 3. Entre F y G aparecen 
las variables de tipo RR Lira. 

La determinación de las diferencias de edad entre los cúmulos glo- 
bulares no resulta fácil. Si para los diversos cúmulos globulares se 
hace coincidir la posición de la secuencia principal, resulta que las 
estrellas RR Lira tienen distinta magnitud absoluta según el cúmulo, lo 
que no parece razonable. En cambio, si se hace coincidir la posición 
de las RR Lira, la secuencia principal no coincide, lo que también resul- 
ta difícil de explicar. Todas estas diferencias parecen resultar de una 
distinta composición química entre los diversos cúmulos globulares, lo 
cual da lugar a que las estrellas enanas, o sea las pertenecientes a la 
secuencia principal, no tengan exactamente la misma luminosidad y, 
por lo tanto, su magnitud absoluta sea diferente para cada cúmulo. 

Como dato adicional, las estrellas más brillantes que se encuentran 
todavía en la secuencia principal (posición B en la figura correspondiente 
al diagrama color-magnitud) tienen masas entre 1,2 y 1,5 veces la masa 


Aspecto que presenta la nebulosa Trífida, en la que se advierten tanto zonas lumi- 


hosas como zonas oscuras. (Gentileza Observatorio Astronómico de Córdoba.) 


, 


e 


del Sol. Si una estrella como el Sol estuviera en un cúmulo globular, 
todavía estaría en la secuencia principal y mo habría comenzado a 


alejarse. 
Los cúmulos globulares no siguen el movimiento general de rotación 


galáctica .de las estrellas similares al Sol, y se considera que se des- 
plazan alrededor del núcleo de la Galaxia en órbitas de gran excentri- 
cidad e inclinación respecto del plano galáctico. Además, sus estrellas 
son aparentemente similares a las estrellas que forman parte del núcleo 
de la Galaxia, lo cual indicaría un origen simultáneo con el núcleo 


galáctico. 


NEBULOSAS 


En ciertas regiones del cielo, especialmente en la faja que com- 
prende la Vía Láctea, se pueden observar nebulosidades brillantes, 
algunas de carácter muy difuso, denominadas nebulosas. 

Mediante el telescopio y la fotografía se probó que, en realidad, 
algunas eran cúmulos de estrellas; otras, en cambio, galaxias (o nebu- 
losas extragalácticas, según una designación ya abandonada); y en 
otros casos esas nebulosidades no eran resolubles en estrellas. Estas 
últimas continuaron conservando la denominación de nebulosas. 

Tanto en nuestra Galaxia como también en otras vecinas, las nebu- 
losas son condensaciones de materia interestelar (gas y polvo), con 
formas irregulares y frecuentemente de grandes dimensiones. Hay 


nebulosas luminosas o difusas, muy brillantes por influencia de estre- 
llas cercanas de muy alta temperatura; otras son nebulosas oscuras. 
Una tercera clase la constituyen las nebulosas planetarias, que corres- 
ponden a nebulosidades observadas alrededor de algunas estrellas. 














Nebulosas luminosas 


Las nebulosas luminosas, cuyos espectros presentan líneas brillan- 
tes, son nebulosas de emisión; en cambio, otras son nebulosas de refle- 
xión, pues sus espectros tienen sólo líneas oscuras de absorción, las 
mismas de las estrellas cercanas que las iluminan. 


Las nebulosas de emisión presentan un espectro con numerosas líneas 
de emisión del hidrógeno, helio, oxígeno y nitrógeno. Dos líneas pertenecien- 
tes al oxígeno dos veces ¡onizado (es decir, el oxígeno que ha perdido dos 
electrones), y muy cercanas entre sí en el espectro, son muy prominentes. 
Su longitud de onda es 3726A y 3729 A. Ambas líneas no pueden obser- 
varse en el laboratorio, pues sólo se producen en las condiciones muy parti- 
culares que existen en un gas extendido y extremadamente enrarecido, como 
el de una nebulosa celeste. Las nebulosas de Orión, a 500 pc de distancia, 
y la de Carena, a 2000 pc, son ejemplos de este tipo. Las nebulosas de 
reflexión, en cambio, presentan un espectro muy similar a las estrellas cer- 
canas, como es el caso de la nebulosa que envuelve al cúmulo abierto de las 
Pléyades. En este caso, la estrella no produce suficiente energía como para 
lonizar el gas que lo rodea, como se observa en las nebulosas de emisión. 


Nebulosas oscuras 


Alrededor de las nebulosas oscuras no hay estrellas cercanas que 
las ¡iluminen, y lo que se observa es una notable disminución de la 
luz de los objetos celestes que se encuentran detrás. Algunas de estas 
nebulosas son visibles a simple vista, como la Bolsa de Carbón, en la 
constelación de la Cruz del Sur, a unos 170 pc del Sol 

Estas nebulosas oscuras aparecen destacadas en las fotografías por 
el contraste contra el fondo brillante de la Vía Láctea, pero sólo se 


Y Aspecto que pre- 
senta una nebulosa 
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Aspecto de la nebulosa oscura Cabeza de Loro. (Gentileza Ob- 
servatorio Astronómico de Córdoba.) 





observan las nebulosas cercanas; las más lejanas son difíciles de des- 
cubrir, pues se diluyen sobre el fondo brillante de las estrellas. 


Un notable complejo cercano de nebulosas oscuras se halla en la región 
de Escorpión y de Ofiuco, a unos 120 pc de distancia, con un diámetro de 
80 pc y una masa total de unas 100 masas solares. 


Nebulosas planetarias 


Una clase muy particular de nebulosas son las conocidas como 
nebulosas planetarias. En general, su aspecto es el de un disco irre- 
gular; a veces presentan un anillo, como el caso de la famosa nebulosa 
anular de Lira. Las nebulosas de este tipo están constituidas por 
una masa de gas expulsada por la estrella que aparece en el centro 
de la misma. Esa envoltura es siempre esférica, pero en el caso del 
anillo sólo se ve la zona de mayor espesor; el resto de la envoltura 
esférica permanece invisible, pues es muy delgada. 

Se conocen unas 700 de estas nebulosas y su nombre proviene del 
hecho de que cuando se las ve a través del telescopio, presentan el as- 
pecto de un disco con marcas, semejantes a los planetas. Sus diámetros 
están comprendidos entre 1 a 10 parsecs. 


Su brillo se debe a que la nebulosa absorbe la radiación ultravioleta de 
la estrella-central, que es una estrella azul, y la reemite como radiación 
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Nebulosa planetaria anular en la constelación de la Lira. Se 
considera que su origen probable sea una explosión producida 
en la estrella que brilla débilmente en su centro. 


visible. La temperatura de la estrella central es de unos 20 000 “K, y de 
acuerdo con la ley de Planck, una gran parte de su radiación es ultravioleta 
y, por lo tanto, no observable por nosotros, pues la atmósfera terrestre la 
absorbe. De acuerdo con la radiación visible que reemite la envoltura, se 
puede calcular la energía ultravioleta recibida y deducir la energía total irra- 
diada por la estrella. 

Las mediciones muestran que si bien la estrella central es muy azul, tiene 
características muy peculiares. No emite mucha más energía que el Sol y, 
por lo tanto, su diámetro es pequeño. Quizás sean estrellas similares a las 
enanas blancas o en evolución hacia ese tipo. 


MATERIA INTERESTELAR 


El espacio interestelar no está totalmente vacío; lo ocupan pequeñas 
partículas sólidas, es decir polvo, y además átomos y moléculas, o sea 
gas, todo lo cual se distribuye más o menos irregularmente. Este mate- 
rial se encuentra preferentemente en los brazos espirales de nuestra 
Galaxia y en otras galaxias similares. También se lo observa en los alre- 
dedores del Sol, donde probablemente hay casi tanto material no estelar 
como estelar. La distribución del gas y del polvo no es homogénea; 
la materia interestelar tiende a acumularse en algunas regiones más 
que en otras. Por esta causa se presentan nubes de gas y de polvo. 
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Polvo interestelar 


Los pequeños granos sólidos de polvo se manifiestan ya sea origi- 
nando nubes oscuras o produciendo el enrojecimiento, la reflexión y la 
polarización de la luz de las estrellas. 

El polvo se puede reconocer fácilmente en las nubes oscuras, nubes 
opacas bien visibles en las fotografías de la Vía Láctea. A veces las 
nubes de polvo oscurecen completamente las estrellas que se encuen- 
tran detrás. Si estas nubes no existieran, la Vía Láctea aparecería como 
una banda brillante, más ancha y con un máximo de brillo extraordinario 
en dirección del centro galáctico, en la constelación de Sagitario. 

Además del polvo acumulado en nubes oscuras, hay una enorme 
cantidad de partículas desparramadas más o menos regularmente en 
los brazos espirales. 

El enrojecimiento de la luz de las estrellas significa que la materia 
interestelar absorbe más intensamente la luz de menor longitud de onda 
(azul) que la de mayor longitud (roja). Una estrella que sufre el efecto 
de la absorción interestelar es más roja que otra no afectada por 
la misma. 

El efecto de absorción producido por el polvo interestelar se debe 
tener en cuenta para calcular la distancia de aquellas estrellas situadas 
a más de 200 pc. 


El valor promedio de la absorción en el plano galáctico se estima en 
0,5 magnitudes/kpc, o sea que por cada 1000 pc de distancia las estrellas 
observadas son media magnitud más débil. En ciertas regiones particulares, 
la absorción que se designa con A puede tomar valores de hasta 1 ó 2 mag- 
nitudes/kpc. 


En consecuencia, la fórmula que relaciona la magnitud absoluta con 
la magnitud aparente y la distancia tiene un término adicional A, que 
representa el valor de la absorción, en magnitudes, para una estrella 
determinada, de tal manera que: 


M=m>+5-5logd-—A 100) 


Al desarrollar el tema magnitudes se explicó la relación que existe 
entre el tipo espectral y el Índice de color (C = m, — m,) de una estrella. 
Si no hay correspondencia entre ambos valores, o sea que la estrella 
observada es más roja que lo normal, estará afectada por la absorción 
interestelar. La diferencia entre el color normal y el color observado 
permite deducir el valor de A, que luego se aplica en la fórmula [1]. 


Gas interestelar 


El gas que se encuentra entre las estrellas es fundamentalmente 
hidrógeno, tanto ¡onizado (sin el electrón exterior) como neutro. Su 
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presencia se demuestra por la existencia de nebulosas brillantes y por 
los estudios de la radioastronomía. La observación demuestra que el 
hidrógeno se encuentra preferentemente en los brazos espirales de 
las galaxias. 

Además del hidrógeno hay otros gases cuya presencia aparece reve- 
lada por las líneas interestelares de los espectros de absorción. En los 
espectros de algunas estrellas estas líneas de absorción: no presentan 
el mismo efecto Doppler que el resto de las líneas del espectro de la 
estrella. En aquellas donde las líneas espectrales varían periódicamente 
de posición a causa de pulsaciones, como en el caso de las estrellas 
variables, o de movimientos orbitales, como en las binarias espectros- 
cópicas, las líneas interestelares permanecen fijas y, por lo tanto, son 
fáciles de detectar. 


Las líneas interestelares más intensas son las del calcio ¡onizado, calcio 
neutro, sodio, potasio, hierro, y los radicales CN, CH y OH. 


Algunas de las nubes brillantes que se observan en el cielo, como 
la nebulosa de Orión, de y Carena, etc., brillan por efecto de fluores- 
cencia. Estas nubes rodean a estrellas muy luminosas y de gran tem- 
peratura superficial. Una parte de la energía ultravioleta que éstas 
producen es absorbida por los átomos de hidrógeno de la nube; el átomo 
de hidrógeno se ¡oniza, dividiéndose en 1 ¡on hidrógeno positivo (protón) 
y en 1 electrón libre. Al volver a combinarse emiten energía visible. 
El átomo de helio sufre un proceso similar. 


RADIOASTRONOMÍA 


La radioastronomía estudia los fenómenos celestes por medio de las 
ondas de radio. Las que captan los radiotelescopios tienen longitudes 
de onda comprendidas entre unos pocos milímetros y alrededor de 30 m 
Estas longitudes de onda, mayores que las de las ondas visuales, pue- 
den atravesar fácilmente las nubes de la atmósfera terrestre y también 
el polvo interestelar. Además, presentan la ventaja de ser detectadas sin 
interferencias de día y de noche, lo cual permite realizar observaciones 
durante las 24 horas del día. 


Radiotelescopio 


El radiotelescopio es un instrumento similar al telescopio óptico. La 
radiación se recibe en una superficie reflectora de forma parabólica, 
similar al espejo de un telescopio óptico, y compuesta por una malla 
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de alambre. En los radiotelescopios de pequeñas dimensiones la malla 
se reemplaza por una superficie metálica continua. 

Las ondas de radio que llegan a esa superficie son reflejadas y 
dirigidas hacia el foco de la parábofa, donde las capta una antena deno- 
minada dipolo. En éste, las ondas inducen una corriente eléctrica muy 
débil, “señal” que pasa luego a través de un equipo electrónico que la 
amplifica y la registra por medio de un mecanismo inscriptor. Un ade- 
cuado sistema mecánico orienta la estructura metálica que sostiene la 
malla de alambre, según las coordenadas, ángulo horario y declinación, 
de tal manera que cualquier objeto celeste puede ser seguido fácilmente 
en su movimiento diurno. 
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Radiotelescopio del Instituto Argentino de Radioastronomía ins- 
talado en Pereyra Iraola, provincia de Buenos Aires. 


El mayor radiotelescopio del mundo se encuentra en Jodrell Bank, 
Inglaterra; su parábola tiene 75 m de diámetro. Un radiotelescopio muy 
original es el de Arecibo, Puerto Rico. Su antena, instalada en una 
depresión natural, tiene 300 m de diámetro y es fija. El radiotelescopio 
del Instituto Argentino de Radioastronomía, instalado en Pereyra Iraola, 
tiene 30 m de diámetro. 

Los datos que reciben los radiotelescopios proceden de dos fuentes: 
1) radiación emitida por los cuerpos celestes; 2) señales enviadas desde 
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Radiotelescopio de 5m de diámetro destinado a la observación 
del Sol e instalado en el Observatorio de Física Cósmica de San 
Miguel, provincia de Buenos Aires. 


la Tierra y devueltas por objetos celestes relativamente cercanos (sis- 
tema planetario). 

Con este último procedimiento, conocido como radar, se han obte- 
nido ecos de la Luna, de los planetas más cercanos como Mercurio, 
Venus, Marte, y de los meteoros que penetran en la atmósfera terrestre. 

Las radiaciones de los objetos celestes son de diversa índole. La 
radiación térmica proviene de un cuerpo incandescente y responde a 
la ley de Planck de acuerdo con una determinada temperatura. Otro 
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tipo de radiación proviene de partículas que se mueven a gran veloci- 
dad en campos magnéticos muy intensos: es la radiación sincrotrón o 
radiación no térmica. Se supone que también generan radiación otros 
fenómenos desconocidos. 


El radiotelescopio capta las señales emitidas por aquellos objetos celestes 
que se encuentran en la dirección hacia donde se apunta el instrumento. En 
cada registro, el equipo electrónico sólo amplifica las radiaciones correspon- 
dientes a una determinada longitud de onda. Obtenida así la intensidad de la 
radiación para distintas longitudes de onda (por ejemplo 20 cm, 50 cm, 70 cm, 
1 m, etc.) se puede lograr el espectro de radio que corresponda al astro 
observado. La diferencia entre el espectro visible y el de radio consiste en 
los métodos de medida, pues ambos corresponden a distintas regiones del 
espectro de las radiaciones electromagnéticas, que comprende desde longitu- 
des de onda de un millonésimo de angstrom (rayos y) hasta varios kilómetros 
de longitud (ondas largas de radio). 


Hidrógeno interestelar. El reconocimiento de la forma espiral de la 
Vía Láctea es una de las más importantes realizaciones de la radioastro- 
nomía. Esto fue posible por el estudio de la línea espectral correspon- 
diente a la longitud de onda de 21 cm producida por el hidrógeno neu- 
tro, la que puede ser detectada mediante los radiotelescopios. La posi- 
bilidad de su observación había sido sugerida en 1944 por el astrónomo 
holandés van de Hulst, y se la detectó recién en 1951, y casi en forma 
simultánea, en Estados Unidos de América, Inglaterra y Holanda. 


El método que se emplea para analizar la distribución del hidrógeno 
neutro consiste en apuntar el radiotelescopio hacia una determinada dirección 
del cielo y medir la intensidad de la línea de 21 cm de longitud de onda y, 


Máximos de intensidad correspondientes a dos nubes de hidró- 
geno que se mueven a distintas velocidades respecto del Sol. 
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además, la radiación que corresponde a longitudes de onda contiguas. Se 
obtiene así la variación de intensidad de la radiación en los alrededores de 
dicha línea en relación con la longitud de onda. A causa del efecto Doppler 
puede ocurrir que esta línea no se encuentre exactamente en los 21 cm, sino 
desplazada a uno u otro lado, desplazamiento que dependerá de la velocidad 
radial de la nube de hidrógeno. En muchas oportunidades es posible observar 
más de un máximo. Este proceso se repite en otras zonas del cielo y así se 
obtienen los correspondientes perfiles de la línea. 

Del desplazamiento del máximo de intensidad respecto de la longitud 
de onda de 21 cm, y aplicando la fórmula del efecto Doppler, se deduce la 
velocidad que corresponde al máximo de intensidad. Cuando se presentan 
varios máximos, cada uno corresponde a una nube (de hidrógeno) que se 
mueve a diferente velocidad respecto del Sol. De la ecuación de Oort (ver 
pág. 120) que dice: 


V=d-*A-*sen 21 


donde: d es la distancia al Sol, 1 la longitud galáctica, A la constante de Oort, 
igual a 18 km/s kpc y V la velocidad radial, se obtiene la distancia d a la que 
se encuentra del Sol la nube de hidrógeno —pues se conocen 1 y A- y se 
mide V. 

Además, el valor correspondiente a la intensidad en cada máximo es una 
medida de la densidad de hidrógeno neutro en ese punto de la Galaxia. De 
este modo se obtiene la distribución de hidrógeno con bastante detalle. Si se 
representan gráficamente esos valores se observa que las mayores densi- 
dades coinciden bastante bien con los brazos espirales identificados por mé- 
todos ópticos. 
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GALAXIAS 


La observación con telescopio revela la presencia de otros sistemas 
estelares, con características similares a las de la Vía Láctea, distribui- 
dos a través del espacio. Estos sistemas, compuestos de estrellas, cú- 
mulos de estrellas, y en ciertos casos también de polvo y gas intereste- 
lar, se denominan galaxias. Aparentemente, son las mayores entidades 
de características propias que forman el universo. 


Las dimensiones de estos cuerpos son notablemente grandes, ya que sus 
diámetros alcanzan entre 6000 y 150000 años luz (2000 a 50000 pc) 
Se estima que su masa contiene de 10? a 10" masas solares. 


La composición de las galaxias, formadas fundamentalmente por 
estrellas, pudo comprobarse con la ayuda de los grandes telescopios 
construidos últimamente. Esto se debe a que las distancias son enormes 
y se necesita gran poder de resolución en los telescopios para poder 
distinguir los objetos que las componen. 

Las galaxias tienden a agruparse en cúmulos, algunos de los cuales 
tienen miles de miembros, como es el caso del cúmulo de Coma, que 
agrupa unas 10 000 galaxias. Dentro de cada grupo se supone que las 
distancias son del orden de 300 a 600 kpc (1 kiloparsec = 1 000 pc) 
En cambio, las distancias entre cúmulos se estiman, en promedio, entre 
30 y 60 Mpc (1 megaparsec = 10 pc). Nuestra Vía Láctea forma parte 
del Grupo Local, cúmulo de galaxias compuesto de unos 17 miembros, 
además de otros 4 dudosos. 


Clasificación de las galaxias 


De acuerdo con el aspecto que presentan, las galaxias pueden 
clasificarse en 3 tipos principales: espirales, elípticas e irregulares. 
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Izquierda: Galaxia espiral M83. Derecha: Galaxia espiral tipo Sa vista 


de canto (NGC 4594) situada a 30 millones de años luz. Se destaca 
la banda de material oscuro. (Gentileza Observatorio Astronómico de 
Córdoba.) 


Izquierda: Galaxia espiral de tipo Sb (NGC 6744), de estructura comple- 
ja. Derecha: Galaxia espiral tipo SBa (NGC 1433) que muestra una in- 

nte estructura anular; de los extremos de la barra nacen débiles 
s. (Gentileza Observatorio Astronómico de Córdoba.) 











Las galaxias espirales, que se designan S, presentan dos brazos 
simétricos que parten de un núcleo central de forma esférica. Si una 
barra cruza el núcleo, en cuyos extremos aparecen los brazos, se las 
denomina galaxias barreadas. 


Las galaxias espirales normales se subdividen en: 


Sa, caracterizadas por un núcleo enorme y amorfo y dos brazos muy cerra- 
dos a su alrededor; 


Sb, con un núcleo moderadamente grande y brazos bastante abiertos; 


Sc, con un núcleo poco conspicuo y los brazos muy abiertos, poco defini- 
dos y con “parches” luminosos bastante separados entre sí. 
Las galaxias espirales barreadas se subdividen en las mismas subclases 
que las espirales normales. En este caso se indican: SBa, SBb, y SBc. 


Las galaxias elípticas son de forma elipsoidal y se componen exclu- 
sivamente de estrellas. Se las designa con la letra E y su forma varía 
desde casi una esfera, como las EO, hasta las de máxima elipticidad, 
como E7. 

Por último, las galaxias irregulares no presentan forma definida. 
Están compuestas por estrellas, gas y polvo interestelar. Se las desig- 
na con rr. 

Existe además un tipo intermedio de galaxias clasificado como SO. 
Presenta las características de una galaxia elíptica circular con un nú- 
cleo central definido. También se la podría considerar como una galaxia 
espiral, donde los brazos todavía no se han desarrollado. 


Clasificación de las galaxias de acuerdo con el esquema de 
Hubble. 


EO0 
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Se supone que existe un orden de evolución, y Hubble sugirió la 
secuencia que se indica en la figura. Por un lado, están los siste- 
mas elípticos, desde la galaxia circular a los elípticos E7, pasando luego 
a SO. Después se distinguen dos secuencias de galaxias espirales: por 
un lado, las barreadas; por el otro, las espirales normales. 


POBLACIONES ESTELARES 


En 1944, W, Baade, después de un detallado examen de las distintas 
características de las estrellas que componen la Vía Láctea, dedujo 


que la mayoría de las estrellas se pueden separar en dos categorías que 


denominó población | y población !1. 

Las estrellas de la población | se encuentran particularmente en 
los brazos espirales, en la vecindad del Sol y en los cúmulos abiertos, 
regiones caracterizadas por la presencia de grandes cantidades de polvo 
y gas interestelar. Las estrellas más luminosas de la población | son 
las gigantes azules de magnitud absoluta comprendida entre — 5 y — 6. 
Las velocidades de las estrellas de la población | son en general muy 
pequeñas, y similares a la del Sol, que asciende a 20 km/s. 

Las estrellas que pertenecen a la población Il se pueden encontrar 
en los cúmulos globulares, en las galaxias elípticas y en el núcleo de 
las galaxias espirales; todas estas regiones están libres de polvo y gas. 





Galaxia elíptica tipo E0 (NGC Galaxia de tipo S0 (NGC 5102) de 
6313). Se destaca su forma aproxi- la constelación del Centauro. Se 
madamente esférica. (Gentileza Ob- destaca la presencia de un núcleo 





servatorio Astronómico de Cór- central definido. (Gentileza Obser- 
doba.) vatorio Astronómico de Córdoba.) 























Las estrellas más luminosas de la población ll son las gigantes rojas, 
menos luminosas que las gigantes azules de la población |, pues su 
magnitud absoluta es — 3. En general, las velocidades peculiares de 
las estrellas de la población Il son muy grandes, hasta de 100 km/s 
y aún más. Este hecho sugiere que acompañan al movimiento de rota- 
ción galáctico describiendo órbitas elípticas. 

Comparando los espectros de las estrellas que componen las pobla- 
ciones | y ll, se advierte en las primeras mayor proporción de elemen- 
tos más pesados que el helio. Por esta razón, es común que las estre- 
llas de la población | sean descriptas como “ricas en metales”. El hecho 
de contener elementos pesados y encontrarse asociadas con regiones de 
gas y polvo, sugiere que las estrellas de la población | se han origi- 
nado recientemente, y que todavía están conectadas con las nubes 
que les dieron origen. Como sus velocidades peculiares son pequeñas, 
insumen alrededor de 10% años en alejarse del lugar donde se formaron. 

Esta división en estrellas de población | y II es, en realidad, una sim- 
plificación del problema. En 1958 el concepto de poblaciones fue 
extendido a 5 clases, para incluir tipos intermedios de estrellas entre 
ambas poblaciones. 


La secuencia de poblaciones que se indica a continuación se vincula con 
la edad de las mismas: 


Población Edad en años 

E A . menor de 10* 

l intermedia ......... .. entre 10% y 10? 
o entre 10? y 5 x 10 

ll intermedia ............ entre 5 x 10” y 6 x 10? 
ICOAASO: sc nit mayor de 6 x 10 


En la población | extrema se ubican todos los objetos que definen los 
brazos espirales, como el gas y el polvo interestelares, los cúmulos abiertos, 
las estrellas supergigantes y las variables cefeidas. La población | intermedia 
incluye todas las estrellas situadas en el plano principal de la Galaxia y no 
necesariamente en los brazos, como las estrellas con líneas espectrales me- 
tálicas intensas. La población del disco comprende las novas, las estrellas 
cuyos espectros muestran líneas metálicas débiles, y todas aquellas ubicadas 
entre los brazos. En la población 1! intermedia están comprendidas las varia- 
bles de largo período y, finalmente, en la población 1! del halo aparecen los 
cúmulos globulares, las variables del tipo RR Lira, y todas las estrellas con 
muy bajo contenido de metales en relación con el hidrógeno, y que se distri- 
buyen como un halo alrededor de la Galaxia. 


Las distintas poblaciones estelares se vinculan, por un lado, con 
la edad de las estrellas, y por el otro, con la abundancia de los metales 
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(por ejemplo hierro, titanio, etc.) que se observan en sus atmósferas. 
Cuanto más joven es una estrella, mayor es su contenido en elemen- 
tos pesados. 


Las galaxias espirales tienen en sus brazos estrellas de población 1, 
mientras que en el núcleo y en el halo que las rodea por completo, las 
estrellas son de población Il. En cambio, en las galaxias elípticas todas 
las estrellas son de población ll. Las galaxias irregulares, como las 
Nubes de Magallanes, tienen ambos tipos de poblaciones, con un pre- 
dominio de las correspondientes a la población 1!. 


Distancia de las galaxias 


El descubrimiento de las variables cefeidas en las galaxias permitió 
determinar su distancia, pues una vez conocido su período de variación, 
la magnitud absoluta se obtiene de la relación período-luminosidad. 


En la expresión: 
M=m+5- 5 log d 
se despeja d: 
m—M+5 
5 


donde la magnitud aparente de la cefeida que resulta de la observación, 
y la magnitud absoluta obtenida del período proporcionan la distancia 
en parsecs. 


La distancia se obtiene también por medio de las estrellas más 
brillantes de una galaxia, cuya magnitud absoluta es del orden de — 7. 
Por su parte, el máximo brillo de las estrellas novas y supernovas sirve 
como dato importante para estimar este valor. 


En los sistemas elípticos el estudio de las variables RR Lira tam- 
bién permite deducir la distancia. 


log d = 


GRUPO LOCAL 


El sistema de la Vía Láctea es miembro de un grupo o cúmulo de 
por lo menos 17 galaxias distribuidas en un espacio de unos 3 millones 
de años luz de diámetro. Probablemente otras 4 galaxias sean también 
miembros de este grupo. Nuestra Galaxia y la nebulosa de Andrómeda, 
ambas de tipo espiral, son las mayores del sistema. Las Nubes de Ma- 
gallanes, dos objetos visibles a simple vista en el cielo austral especial- 
mente en los meses de verano, se clasifican como irregulares, pues 
no presentan forma aparente determinada. Son las 2 galaxias más 
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Nube Mayor de Magallanes, galaxia integrante del Grupo Local, 
tipo Ir, situada a una distancia de 53 kiloparsecs. (Gentileza 
Observatorio Astronómico de Córdoba.) 


cercanas a la nuestra y se las considera satélites de la Vía Láctea. Ésta 
es una situación similar a la nebulosa de Andrómeda, que también 
posee dos galaxias satélites (NGC 205 y M 32), aunque en este caso 
ambas son de tipo elíptico. Unas 10 galaxias del Grupo Local son elíp- 
ticas, 6 de las cuales son enanas, como los sistemas del Escultor y 
del Horno. Se supone que estos últimos son similares a los cúmulos 
globulares, pero mucho mayores aunque menos densos. 

En la tabla que contiene la lista de las galaxias que forman parte 
del Grupo Local, se observa que sólo 3 son espirales, mientras el resto 
son sistemas de tipo elíptico (10) o irregular (4). 
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TABLA 1 
GALAXIAS MIEMBROS DEL GRUPO LOCAL 





Designación Tipo pon 
MALA a a E is S Sb 30 — 
Nube Mayor de Magallanes tr 8 53 
Nube Menor de Magallanes tr 5 60 
Sistema de la Osa Menor .. ....... E6 2,4 68 
Sistema del Dragón .. E3 1,0 77 
Sistema del Escultor E3 2,4 86 
Sistema del Horno a. E3 6,2 188 
Sistema | del León E3 1,8 230 
Sistema Il del León . B E . E0 1,3 230 
NGC 6822 E tr 1,7 660 
Nebulosa de Andrómeda. M 31 AR Sb 52 680 
1C 1613 e a O e a tr 4 680 
M32 ; E2 2 680 
NGC 185: ..... a ..... E2 29 680 
NOCILOS: cir e ES 4 680 
M33 Sc 18 700 
NGC 147 ... . . “ Es 2,4 700 


Conocida la velocidad radial de las galaxias del Grupo Local, y si 
se admite que ellas se mueven al azar, es posible determinar la 
velocidad del movimiento del Sol con respecto al centro de masa del 
sistema. El valor obtenido es de unos 300 km/s, resultado de la velo- 
cidad peculiar de la Galaxia y del movimiento de traslación del Sol 
alrededor del centro galáctico. 


CÚMULOS DE GALAXIAS 


Las galaxias situadas más allá del Grupo Local tienen preferencia 
por distribuirse en cúmulos. 

El grupo más rico es el de la Virgen (así llamado por estar ubicado 
en la constelación de la Virgen), situado a unos 50 millones de años 
luz de la Tierra. Cubre en el cielo una región de 10% de lado y está 
compuesto por miles de galaxias. El diámetro lineal de todo el cúmulo 
es de unos 7 millones de años luz. 
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Trío de pas espirales en la constelación de la Grulla. (Gen- 
tileza Observatorio Astronómico de Córdoba.) 


Otro grupo muy denso es el situado en la Cabellera, cuya distancia 
a la Tierra es de 300 millones de años luz; su diámetro lineal alcanza a 
10 millones de años luz y lo forman unos 2 000 miembros. 

La distribución de los cúmulos de galaxias se estudia sobre foto- 
grafías del cielo. Todo parece indicar que, en gran escala, los cúmulos 
se distribuyen uniformemente en el Universo, lo cual indicaría un Uni- 
verso homogéneo. Sin embargo, en pequeña escala los cúmulos no se 
distribuyen uniformemente, sino que tienden a agruparse, a su vez, en 
cúmulos de segundo orden. Éstas todavía son especulaciones, pues 
dicha posibilidad no ha sido completamente verificada. 


Recesión de las galaxias. En 1912, cuando se inició el examen de 
los primeros espectros de galaxias distantes, el astrónomo estadouni- 
dense V. M. Slipher encontró que las líneas de todos los espectros apa- 
recían desplazadas hacia el rojo. Interpretando este fenómeno como 
efecto Doppler resulta que las galaxias se alejan de nosotros. Esto se 
menciona frecuentemente como la ley de corrimiento hacia el rojo. 

En 1929, P. Hubble comparó las velocidades de alejamiento de las 
galaxias con sus distancias y encontró que la velocidad es proporcional 
a la distancia: 


V=H-d (69) 
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donde H es la constante de proporcionalidad igual a 100 km/s Mpc. 
O sea, por cada 1 000 000 de parsecs (1 Mpc) la velocidad de alejamien- 
to aumenta 100 km/s. Esto significa que cuanto más alejada está una 
galaxia, mayor es su velocidad. Se han verificado velocidades del orden 
del 40% de la velocidad de la luz, o sea 120 000 km/s. De acuerdo 
con la relación [1] esto indica una distancia del orden de los 1200 mi- 
llones de parsecs (1 200 Mpc), o sea unos 4 000 millones de años luz. 
En este caso, la luz llega hasta nosotros después de viajar por el espacio 
esos 4 000 millones de años luz; en otros términos, estamos observando 
ese objeto tal como era en esa época pasada. En un lapso tan pro- 
longado pueden haberse producido cambios en su aspecto y estructura. 


Si el Universo era distinto en una época muy lejana, la observación 
de objetos muy alejados de nosotros permitirá resolver este enigma. 


El fenómeno de la recesión de las galaxias es observado en galaxias 


situadas en todas direcciones en el espacio. Esto parecería indicar que 
no sólo se alejan de nosotros, sino que también se separan una de otra. 


Radioemisión de las galaxias. Algunas galaxias presentan la par- 
ticularidad de ser potentes radioemisoras. Estas radiogalaxias se pue- 
den dividir en normales y peculiares, de acuerdo con el aspecto que 
presentan. Las normales, como nuestra Galaxia, tienen una forma regu- 
lar, y emiten en promedio una energía de 10% erg/s. Entre las galaxias 
normales, emiten radiación todas las espirales y las irregulares; en 
cambio, sólo se detectaron unas pocas elípticas. Por su parte, las 
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galaxias peculiares son objetos que presentan irregularidades en su es- 
tructura o en su forma. La energía emitida es del orden de 10% a 
104 erg/s. Se supuso que, en algunos casos, esa enorme energía podría 
resultar de la colisión entre dos galaxias, pero en la actualidad esta 
hipótesis se desecha, aunque se desconoce el mecanismo responsable 
de tan fuerte emisión. 


Se estima que el 90% de las galaxias con fuerte radiación en las 
ondas de radio son elípticas gigantes con estructura anormal, y de 
ellas el 50 % forma parte de cúmulos de galaxias. 


La más potente emisora del cielo, Cygnus A, irradia 5 x 10% erg/s y 
se encuentra a una distancia de 220 Mpc. 


CUASAR 


El nombre cuasar proviene de la contracción de la designación 
original de estos objetos: fuentes cuasi estelares. Estos extraños objetos 
comenzaron a estudiarse alrededor de 1960, cuando se encontró que 
algunas de las fuentes emisoras de radioondas tenían menos de 1” 
de diámetro aparente. Las fotografías permitieron ubicarlos, y asimis- 
mo revelaron que algunos de ellos tienen irregularidades (protuberan- 
cias), aunque su aspecto es aparentemente estelar. Sus espectros son 
totalmente distintos a todo lo conocido. Por otra parte, alcanzan veloci- 
dades de recesión muy grandes. El corrimiento hacia el rojo, o sea la re- 
lación entre el desplazamiento de las líneas y la longitud de onda de las 
mismas, varía según los objetos entre 0,3 y 2,0. Para este último caso 
no es aplicable la fórmula lineal del efecto Doppler, por el hecho de que 
el objeto tiene velocidad cercana a la de la luz, y se usa entonces una 
fórmula derivada de la teoría de la relatividad. Para un desplazamiento 


hacia el rojo de A > ha = 





= 2,0 resulta una velocidad V = 240 000 km/s, 
0 
o sea el 80 % de la velocidad de la luz. 


Mediante observaciones fotométricas se determinó que su radiación 
ultravioleta es extremadamente intensa. También se anotaron variacio- 
nes irregulares de luz, en algunos casos dentro de períodos de unos 
pocos años y en otros casos dentro de días. Revisando fotografías 
antiguas se siguieron variaciones de brillo en algunos objetos como 
el 30 273 (objeto n% 7 del tercer catálogo de Cambridge) hasta el 
año 1885. 


Si los cuasar son galaxias, no se comprende cómo fluctúan de 
brillo tan rápidamente, pues las dimensiones de las galaxias norma- 
les son de decenas de miles de años luz. Por otro lado, su diámetro 
angular tan pequeño y la velocidad de recesión tan grande pueden indi- 
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car que estarían muy lejos; en ese caso, su energía debe ser tremenda 
alrededor de 104 erg/s (el Sol irradia 4 x 103 erg/s). Se estima que la 
energía total de estos cuerpos es de 10% erg, equivalente de convertir 
10% masas solares en energía. 

Todo esto hace suponer que los objetos están lejos de nosotros, son 
muy pequeños (del orden de días luz de radio) o sea algo menos de 
100 000 veces más pequeño que una galaxia, pero con gran capacidad 
para generar energía. Otras hipótesis sugieren que estos objetos podrian 
estar ubicados en los alrededores de la Galaxia, pero en este caso no 
resulta claro de dónde proviene su enorme velocidad de alejamiento. 
En la actualidad se conocen unos 200 objetos con estas características 


PULSAR 


El primero de estos extraños objetos fue descubierto en diciembre 
de 1967 por el astrónomo inglés A. Hewish y sus colaboradores del 
Observatorio Radivastronómico Mullard de la Universidad de Cambridge, 
Inglaterra. Las señales de radioondas observadas en este objeto consis- 
tían en impulsos muy cortos, del orden de 0-,016, y que se repetían 
exactamente cada 1:,33730. Fue sumamente curiosa la absoluta cons- 
tancia de este período, pues sólo eran detectadas variaciones debidas 
al movimiento orbital de la Tierra alrededor del Sol, 

Posteriormente se descubrieron otros objetos de las mismas carac- 
terísticas. Actualmente (1972) se conocen unos 60, con períodos que 
se distribuyen entre 0*,033 y 3:,745. Se los designa fuentes de radio- 
ondas rápidamente pulsantes o, abreviando, pulsar. 

En octubre de 1968 se observó un pulsar que se destgnó NP 0532 y 
que coincide con la posición de la nebulosa del Cangrejo (ver página 129). 
Su período de 0,033 es el menor de todos los conocidos. En enero de 1969 
se detectó ópticamente tsa misma pulsación en una estrella de esa nebulosa 
responsable, según W. Baade, de la supernova que explotó en 1054 y que 
originó dicha nebulosa. Posteriormente se detectó mediante la observación 
desde globos, pulsos del mismo período en rayos X, o sea en longitud de 
onda entre 2,5 y 0,6ÁA. 

Los estudios acerca de estos extraños objetos celestes han conducido a 
afirmar que el período del pulsar corresponde al período de rotación de es 
trellas de neutrones. Son estrellas de dimensiones extremadamente pequeñas, 
10 a 30 km de diámetro. y con una masa del mismo orden que la del Sol 
Su temperatura de 10%'”K, es uniforme en todo su interior. Su estructura 
sería muy particular, pues estaría compuesta de neutrones, pues para esas 
densidades tan «enormes, 10 gm/cm? (= 10% tn/cm?), los electrones y pro: 
tones de su interior se habrian combinado para tormar neutrones 
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EL SISTEMA 
SOLAR 


LOS PLANETAS 


Los planetas conocidos que integran el sistema solar son nueve: 
Mercurio, Venus, Tierra, Marte, Júpiter, Saturno, Urano, Neptuno y 
Plutón. Antes de la invención del telescopio se conocían, además de 
la Tierra, los cinco que por su brillo pueden observarse a simple 
vista: Mercurio, Venus, Marte, Júpiter y Saturno. 


Los planetas que integran el sistema solar. 


MERCURIO 









SATURNO 


NEPTUNO 






PLUTÓN 


En la antigúedad se comprobó que los planetas se desplazan, entre 
las estrellas fijas, de oeste a este, en el llamado sentido directo, aunque 
en ciertas posiciones —por ejemplo, en las cercanías de la oposición con 
el Sol, cuando difieren con éste en 180% de longitud eclíptica— reco- 
rren un corto trayecto en sentido retrógrado, es decir, de este a oeste. 


Urano fue el primer planeta que se conoció después de la invención 
del telescopio; el astrónomo inglés William Herschel lo descubrió en 
el año 1781. El descubrimiento de Neptuno, en 1845, se hizo sobre la 
base de cálculos desarrollados independientemente por John C. Adams, 
en Inglaterra, y Urbano J. Leverrier, en Francia, quienes tuvieron en 
cuenta los efectos de ese planeta, hasta entonces desconocido, sobre 
la Órbita de Urano, para determinar así su ubicación en el cielo. El 
astrónomo alemán Juan Galle, a pedido de Leverrier, lo halló a menos 
de 1% de la posición que habían señalado los cálculos. 


El planeta más lejano, Plutón, fue descubierto fotográficamente 
en 1930 por C. Tombaugh, de Estados Unidos de América, después de 
numerosos cálculos y prolongadas búsquedas. 


Dimensiones. El radio R de un planeta se determina fácilmente 
midiendo su diámetro angular a cuando se conoce la distancia d al 
planeta: 


sde e 
R=d-sen 5 


y como a es pequeño: 








Determinación del radio de un planeta. 


Las masas de los planetas que poseen satélites se obtienen por 
medio de la tercera ley de Kepler. Con respecto a Mercurio, Venus y 
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Plutón, que carecen de satélites, sus masas se hallan analizando los 
efectos que producen en las órbitas de otros planetas y en las órbitas 
de los cometas. La masa de Plutón todavía no ha sido determinada 
y sólo se indica un valor estimado. 


Con la masa de un planeta y su radio se obtiene la densidad 0 
mediante la expresión que relaciona la masa con el volumen: 


== M 

ES + R3 

Mercurio, Venus, la Tierra y Marte tienen densidades aproximada- 
mente similares (entre 4 y 5,5 g/cm3), pero distintas de las densidades 
de los restantes planetas: Júpiter, Saturno, Urano y Neptuno, que son 
notablemente menores, de 0,7 a 2 g/cm3; en cambio, los radios de 
estos últimos son enormes. Se llega así a la conclusión que hay dos 
grupos de planetas: uno de ellos compuesto por los cuatro primeros, 
denominados terrestres; el otro, por los grandes planetas: Júpiter, Sa- 
turno, Urano y Neptuno. Plutón, situado más allá de este último, tiene 
sin embargo características que parecen asimilarlo más a los planetas 
terrestres que a los grandes, aunque aún no han sido determinados 
sus datos físicos. 





Movimientos. Los movimientos de los planetas alrededor del Sol 
se realizan de acuerdo con las siguientes reglas: 


1. Sus órbitas son elipses de muy pequeña excentricidad, excepto 
en los dos casos extremos de Mercurio y Plutón. 


Elementos de la órbita de un planeta. 





(Planeta) 


AFELIO PERIHELIO 


A 
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2. Todos los planetas se encuentran muy cerca de un mismo plano 
-el plano de la eclíptica—, con excepción de Plutón, que tiene una in- 
clinación de 17% con resp>cto al mismo. 


3. Todos los movimientos se efectúan en sentido directo, es decir, 
de oeste a este. Er las elipses correspondientes a cada uno de los 
planetas, el Sol ocupa un foco. El punto donde la distancia del planeta 
al Sol es mínima, se denomina perihelio; el punto donde esa distancia 
es máxima, afelio. 


La excentricidad e de la elipse está dada por la siguiente fórmula: 
== RIA, 
a a 
en la cual a es el semieje mayor; b, el semieje menor, y c, la dis- 
tancia del Sol (foco) al centro de la elipse. La excentricidad vale 
e=0 para la circunferencia, y e=1 para la parábola, e indica la 
forma de la órbita. Para la Tierra es e = 0,017. 


El semieje mayor o distancia media a da una indicación del tamaño 
de la órbita. La inclinación ¡ de la órbita de un planeta, o sea el ángulo 
que forma su plano con la eclíptica, es otro dato importante. 


Se define como perfodo sidéreo de un planeta al intervalo de tiempo 
que éste tarda en recorrer los 360% de la órbita. Así, por ejemplo, 
Mercurio emplea 88 días; la Tierra los recorre en 365,25 días; Plutón, 
el planeta más lejano, lo completa en 248 años. El período sidéreo 
y la distancia media son los datos que vincula la tercera ley de Kepler. 
De acuerdo con dicha ley los planetas interiores, Mercurio y Venus, se 
mueven más rápido que la Tierra; en su movimiento alcanzan y se 
adelantan a este planeta, por lo que aparentan oscilar a ambos lados 
del.Sol. Ambos son observables sólo durante los crepúsculos y en las 
primeras y últimas horas de la noche. 


Los planetas interiores pueden ocupar diversas posiciones relativas 
con respecto a la Tierra y el Sol. En el transcurso de su revolución 
sidérea pasan de la conjunción superior (ver figura) a la máxima elon- 
gación al este, o sea su mayor separación aparente con el Sol; alcanzan, 
luego, la conjunción inferior y, finalmente, llegan a la máxima elon- 
gación al oeste, para repetir este ciclo nuevamente. Poco después de 
la conjunción superior, para un observador terrestre el planeta aparece 
al este del Sol (se ha movido más rápidamente que este último), lo 
que significa que se lo verá como una estrella vespertina; se pone, 
por lo tanto, después que el Sol. En los días subsiguientes aumenta 
de brillo, hasta que en su máxima elongación al este alcanza la mayor 
luminosidad. Luego, se acerca a la conjunción inferior, mínima dis- 
tancia a la Tierra. Finalmente aparece al oeste del Sol y es entonces 
visible como una estrella matutina antes de la salida de aquél. La elon- 
gación al oeste aumenta hasta alcanzar su máximo, que decrece a cero 
en la conjunción superior. 
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Aspecto de los pla- 
netas interiores, vis- 
tos desde la Tierra. 
TIERRA 


Mercurio y Venus, los únicos planetas interiores, tienen una elonga- 
ción máxima de 28% y 48%, respectivamente, y en esas posiciones 
presentan su mayor brillo. Sus fases son muy similares a las fases 
de la Luna. 

En su movimiento de revolución alrededor del Sol los planetas 
exteriores se mueven más lentamente que la Tierra y sus desplaza- 


CONJUNCIÓN Aspecto de los 
planetas exterio- 
res, vistos desde la 
Tierra. 

Órbita de un 
planeta exterior 


CUADRATURA A) (A CUADRATURA 
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OPOSICIÓN 


mientos aparentes en el cielo se efectúan hacia el este con mayor len- 
titud que el Sol, de tal manera que éste los va alcanzando. En razón 
de las enormes distancias que separan a estos planetas de la Tierra, 
presentan siempre la fase llena. La única excepción es Marte, que 
en su cuadratura, o sea a 90 del Sol, muestra un pequeño limbo 
oscuro 

La distancia de los planetas al Sol puede determinarse con la 
regla de Bode, aplicada inicialmente por Titus, en 1766. De acuerdo 
con esta ley empírica se escriben los números 0, 3, 6, 12, 24, 48, 
96, 192, 384, 768... A cada uno de ellos se le suma 4 y el re- 
sultado se divide por 10: 


0,4 0,7 10 16 28 52 100. 196 38,8 77,2 


Los valores así obtenidos indican la distancia en unidades astro- 
nómicas (1 UA = 150 000 000 km). 

De acuerdo con la tabla (ver Tabla 1, pág. 207), la coincidencia en- 
tre las distancias calculadas y las distancias que resultan de la obser- 
vación, es notable desde Mercur:o hasta Urano, pero en los casos de 
Neptuno y Plutón las diferencias son considerables. 


Descripción de los planetas 


Mencurio, Es el más próximo al Sol y el más pequeño del sistema. 
El diámetro es menor que la mitad del diámetro terrestre, Es visible 
a simple vista, siempre en las proximidades del Sol. En ciertas opor- 
tunidades lo cruza por delante, observándose su pequeño disco proyec- 
tado sobre el astro: este fenómeno se denomina tránsito. El último 
se produjo el 10 de noviembre de 1973; el próximo ocurrirá el 13 de 
noviembre de 1986. Suceden unos trece tránsitos por centuria. 

El período de rotación de Mercurio es de 58,6 días, de acuerdo 
con mediciones realizadas por medio del radar*; el de traslación al- 
rededor del Sol asciende a 88 días. Algunos detalles muy difusos de 
su relieve parecen confirmar el período de rotación medido. 

La temperatura en la superficie es muy alta: unos 300 *C. Se 
supone que no tiene atmósfera puesto que no se observan crepúsculos 
en las transiciones entre los días y las noches. 


Venus. En orden de distancias crecientes con respecto al Sol, a 
continuación de Mercurio sigue Venus, el más brillante de los pla- 
netas, observable en algunas ocasiones inclusive de día. Su brillo 


* Ondas de radio que se envían desde la Tierra, se reflejan en el planeta y luego se 
reciben en el instrumento emisor ubicado en la superficie terrestre. 
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puede alcanzar la magnitud — 4,4. Es el más próximo a la Tierra y 


es un poco mayor que la mitad del correspondiente a la Tierra. 
completa su órbita, casi circular, en 225 días. La rotación la efectúa dl E E a as 


oposiciones más favorables se sitúa a unos 55 millones de kilómetros 


en 244 días, es decir, es más lenta que la traslación, lo que indica un de nuestro planeta, como ocurrió en 1956 y se repetirá en 1971 y 
movimiento retrógrado, o sea en dirección opuesta al de la Tierra *. 1986. A pesar del pequeño diámetro aparente que presenta en dichas 
Como Mercurio, también Venus presenta tránsitos por el Sol; los oposiciones —25”—, se aprecian en su superficie gran cantidad de de- 
últimos ocurrieron en 1874 y 1882, y los próximos se producirán en talles que sugieren un relieve bastante complejo. Son muy llamativas 
2004 y 2012. Asimismo, y también a semejanza de Mercurio, la 1 las dos capas polares cubiertas de hielo u otro material de aspecto 
posición aparente de Venus oscila entre el este y el oeste, en relación similar, capas que desaparecen totalmente en el verano y aumentan 
con el Sol y la Tierra. En la conjunción inferior se produce su mayor de tamaño durante el invierno. Marte, como la Tierra, tiene estaciones, 
acercamiento a la Tierra: llega a ubicarse a unos 41 millones de kiló- pues el eje de rotación está inclinado 25” en relación con el eje per- 
metros de nuestro planeta. pendicular al plano de traslación. 
Observado telescópicamente presenta fases. Las advirtió inicial- 
mente Galileo en 1610, y confirmaron, de hecho, las ideas acerca del 
movimiento heliocéntrico de los planetas expuestas por Copérnico unos Movimiento 


años antes. directo 


Venus está permanentemente cubierto de nubes que impiden ver 
su superficie. Los espectros muestran la existencia de bandas de dióxi- 
do de carbono, de lo que se deduce su abundancia. No hay evidencias 
de agua ni de oxígeno. El tamaño y la masa son semejantes a los de 
la Tierra, aunque la temperatura de la superficie es mucho mayor. 
Las observaciones señalan, sin embargo, temperaturas del orden de 1] 
— 40 *C que deben corresponder, seguramente, a las capas de nubes 
situadas a gran altura sobre la superficie. 


Marte. A Venus sigue la Tierra, y a ésta, Marte, planeta que cumple 
su revolución alrededor del Sol en 687 días y realiza la rotación com- 
pleta sobre su eje en 24h 37m 22s, Su diámetro, de unos 7 000 km, 1 


* SI la velocidad de rotación fuese igual a la velocidad de traslación, el planeta 
slempre presentaría la misma cara al Sol, pero como es menor, se lo ve desplazarse 
en sentido contrario al que estamos acostumbrados en la Tierra. Un observador en 
Venus vería salir el Sol por el oeste y ponerse por el este. 
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Gráfico representativo de los movimientos retrógrado y directo 
Sinus de Marte. 


Aurorae 
! Sabaeus 


Sinus 

Gran parte de la superficie marciana es de color rojizo; algunas 
zonas oscuras se llaman mares, lagos, etc., puesto que se suponía 
Arabia 2. que estaban cubiertas de agua, creencia desechada en la actualidad. 


Margaritiferus 


4 Fotografías de Marte tomadas desde, el Observatorio Astronó- 173 
mico de La Plata en la oposición del 8 de setiembre de 1956. 


Deucalionis Regio 




















En el planeta se observan cambios estacionales coincidentes con 
la modificación del tamaño y la intensidad de ciertas regiones oscuras. 
En un tiempo se creyó que podían ser de vegetación, pero hoy se admite 
que en la superficie de Marte se deben producir tormentas de polvo o 
arena que pueden modificar la forma y el color de esas áreas. Ocasio- 
nalmente se aprecian nubes. La temperatura máxima en la superficie 
es de unos 20 *C, pero durante la noche desciende-a unos — 60 *C. 





La sucesión de las estaciones en Marte. 


El navío espacial “Mariner IV” obtuvo fotografías de Marte a uhos 
15 000 km de la superficie, en las que se observan cráteres muy se- 
mejantes a los lunares, producidos seguramente por el impacto de 
meteoritos. De acuerdo con informes del mismo origen la atmósfera 
es muy poco densa —alrededor de 1% de la densidad atmosférica 
terrestre al nivel del mar—, tan tenue como la que corresponde en 
la Tierra a 20 km de altura. Se presume que su componente principal 
sea el dióxido de carbono y se considera probable la presencia de escasa 
cantidad de vapor de agua. De ser así es factible admitir que la super- 
ficie blanca de los polos esté formada por hielo seco (dióxido de car- 
bono congelado). 


Marte tiene dos pequeños satélites, Fobos y Deimos, de unos 16 km 
y 8km de diámetro, respectivamente. 


Júpiter. Mercurio, Venus, la Tierra y Marte integran la nómina de 
los denominados planetas terrestres. Con Júpiter se inicia el grupo 
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Aspecto de Júpiter tal como 
se lo ve a través de un teles- 
copio de mediano aumento. 
Las bandas que lo cruzan son 
de origen atmosférico y se 
deben a nubes de composi- 
ción química probablemente 
distinta. Se puede distinguir 
la Gran Mancha Roja. 





de los grandes planetas. Es el mayor de todos, y su masa, de 
2 x 107 kg, es 300 veces mayor que la masa de la Tierra. Su diámetro 
aparente varía entre los 50” en las oposiciones favorables y 32” en 
conjunción. Con estos valores se deduce el radio ecuatorial, de 
70 000 km (10 veces mayor que el de la Tierra), y el radio polar, de 
66 500 km. Después de Venus es el planeta más brillante. 

El período de rotación alrededor de su eje es de 9' 50m, el más 
corto entre los planetas del sistema solar. En cambio completa una 
vuelta alrededor del Sol en 11,86 años terrestres, 

Visto con el telescopio presenta bandas de color rojo, anaranjado, 
sepia y verde, todas ellas paralelas al ecuador. En esas bandas, que 
seguramente son cinturones de nubes, se abservan marcas que suelen 
desaparecer con rapidez. Empero, algunas son persistentes y alcanzan 
a durar muchos años. La más notable, conocida desde el año 1831, es 
la gran mancha roja de unos 45 000 km de largo por 13 000 km de 
ancho. Se supone que se trata de un inmenso objeto flotando en un 
medio líquido o en un gas comprimido. 

Los espectros de Júpiter demuestran que su atmósfera está com- 
puesta especialmente por amoníaco (NH) y metano (CH4); se admite 
que debe abundar el hidrógeno, que al combinarse con todo el nitrógeno 
y el carbono disponibles formó los gases mencionados. Además, es 
muy probable la presencia de helio. 

La temperatura del planeta alcanza a unos — 120 ”C. En estas 
condiciones el amoníaco está solidificado (su temperatura de solidi- 
ficación es de — 80 *C) y, en cambio, el metano se encuentra en 
estado gaseoso. 

Es factible la presencia de nubes compuestas por pequeños cris- 
tales de amoníaco semejantes por su forma a los cirros de la atmósfera 
terrestre formados por cristales de agua. 
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Desde 1950 se comenzaron a detectar fuertes emisiones de radio 
provenientes de Júpiter, producidas probablemente por electrones que 
se mueven rápidamente en campos magnéticos muy intensos. Otras 
radiaciones tendrían origen en explosiones de corta duración, pues sólo 
alcanzan a unos pocos segundos. 

Júpiter tiene doce satélites; los más brillantes son cuatro: lo, Eu- 
ropa, Ganimedes y Calixto, observados por vez primera por Galileo. 
Sus dimensiones son comparables con las de la Luna y, por lo tanto, 
fácilmente visibles con telescopios de pequeña abertura. Dos de ellos 
son mayores que Mercurio. Es posible que entre los restantes satélites, 
todos ellos muy pequeños, algunos puedan ser asteroides capturados 
por Júpiter (ver Tabla 3, pág. 208). 


Saturno. Es uno de los cuerpos celestes más espectaculares del 
cielo. Presenta diez satélites y tres anillos concéntricos; estos últimos 
se ubican en el plano del ecuador del astro y sólo son visibles mediante 
el telescopio. 

La constitución de Saturno es muy similar a la de Júpiter; la super- 
ficie está cubierta por bandas paralelas al ecuador y su atmósfera está 
compuesta por amoníaco y metano. Es el planeta de menor densidad 
del sistema, 0,68 g/cmi (la densidad de la Tierra es de 5,5 g/cm3) y 
el de mayor achatamiento: su diámetro ecuatorial mide 120 000 km, 
y el polar, 105 000 km. Su diámetro aparente varía entre 19” y 14”. 

Saturno tiene un período de revolución alrededor del Sol de 
29,5 años, y rota alrededor de su eje en 101 14m en el ecuador, tiempo 
que aumenta a 10! 38m en latitudes intermedias y, seguramente, es 
mayor en los polos. Como su eje de rotación está inclinado 26 40' 
con respecto a la perpendicular a su plano de rotación, la apariencia 
de los anillos varía a través del período orbital alrededor del Sol. 

El último de los diez satélites de Saturno fue descubierto a fines 
de 1966. Su distancia media al planeta es de 157 000 km, siendo el 
más cercano a los anillos, y su magnitud es de 14. El más brillante 


Aspecto de Saturno y los anillos que lo rodean 
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Plano de la órbita 





Eje de rotación 


Inclinación del eje de rotación de Saturno sobre el plano de 
su órbita. 


de los diez satélites es Titán, de 5 000 km de diámetro, visible con un 
telescopio de pequeña abertura (ver Tabla 4, pág. 209). 

Los anillos de Saturno se designan con los nombres de anillo ex- 
terno, anillo brillante o central y anillo interior. El diámetro total de 
este sistema de anillos es de 275 000 km. Entre cada uno de los ani- 
llos existen espacios oscuros. 

El anillo externo tiene un ancho de 16 000 km; le sigue el espacio 


* oscuro denominado división de Cassini, de 4000 km; luego, el anillo 


brillante, cuyo diámetro es de 26 500 km; otro espacio oscuro de algu- 
nos cientos de kilómetros; y, por último, el anillo interior, de 18 000 km, 
que termina a unos 12 000 km de la superficie del planeta. El espesor 
de los anillos es muy pequeño; probablemente no exceda los 15 km. 
Los tres se encuentran exactamente en el plano ecuatorial de Saturno. 


Orientación de los anillos de Saturno con respecto a la Tierra. 
1. Un observador terrestre ve la parte de abajo de los anillos; 
2. El mismo observador los ve desde arriba; 3 y 4. Los anillos 
se ven de canto. 





Se considera que están compuestos por un sinnúmero de partículas se- 
paradas, que se mueven en órbitas circulares alrededor del planeta. 
Por la gran distancia que los separa de la Tierra los anillos aparentan 
ser superficies continuas. 

Según se ve en la figura, los anillos conservan una misma orien- 
tación en el espacio, de tal manera que vistos desde la Tierra cambian 
su posición relativa, y periódicamente se los puede observar de canto. 

Las divisiones observadas entre los mismos se deben a la influencia 
gravitacional de los satélites más cercanos al planeta: Mimas, Encelado 
y Tetis, 


Esta influencia está en relación con la tercera ley de Kepler *, pues los 
períodos de traslación que corresponden a las partículas que ocupan esa posi- 
ción son fracciones simples de los períodos de revolución de dichos satélites 
(2 4 + , 2., etc., de dichos períodos). Cuanto más simple es la fracción 
del período, mayor es la influencia ejercida y más notable la separación de 
los anillos. Asf, la separación de Cassini corresponde a la mitad del período 


de revolución de Mimas, que a su vez coincide con 1 del período de Ence- 


lado. Un fenómeno semejante se produce en la distribución espacial de 
los asteroides. 


Urano. Fue el primer planeta descubierto después de la invención 
del telescopio. Su período de revolución alcanza a 84 años y rota sobre 
su eje en aproximadamente 10» 40m, tiempo establecido de acuerdo con 
marcas que se observan en su superficie. Su diámetro aparente es de 
4/”, y puede señalarse como dato curioso que el eje de rotación tiene 
la extraña propiedad de ubicarse a sólo 82 del plano de su órbita. 





la_órbita 





Inclinación del eje 
de rotación de Ura- 
no sobre el plano 
de su órbita. 


Visto con el telescopio presenta una coloración verdosa, segura- 
mente por el metano que abunda en su atmósfera. La temperatura es 
de unos 70 “K, o sea — 203 *C. El espectro revela la presencia de 


* Recuérdese que la tercera ley de Kepler relaciona los cuadrados de los tiempos 
de revolución con los cubos de las distancias medias. 


178 


hidrógeno. Tiene cinco satélites; tres de ellos son similares en tamaño 
a la Luna (unos 1 300 km de radio); el diámetro del cuarto sólo alcanza 
a 650 km y el más pequeño y cercano al planeta mide 160 km. 


Neptuno. Este planeta tiene un período de traslación alrededor del 
Sol de 165 años y rota sobre su eje en 16 horas. No es observable a 
simple vista, pues su magnitud aparente más favorable alcanza a 7. 
Con el telescopio se aprecian algunos detalles de su superficie y una 
gran banda brillante ecuatorial. Su densidad (2,25 g/cmi) es la mayor 
entre la de los grandes planetas. 

Su atmósfera contiene metano e hidrógeno. Como el valor máximo 
de la temperatura es de 56 “K (— 217 *C), ambos se encuentran soli- 
dificados. 

El diámetro aparente máximo alcanza a 2”, de lo que resulta un 
diámetro lineal de 50 000 km (cuatro veces mayor que el de la Tierra). 

Posee dos satélites: Tritón, descubierto en 1846, de 4.000 km de 
diámetro, es mayor que la Luna y su masa asciende al doble de la 
correspondiente a nuestro satélite; y Nereida, descubierto en 1949 por 
G. Kuiper, con una órbita muy excéntrica (e = 0,75), un perfotdlo de 
traslación alrededor de Neptuno de 360 días y el diámetro de sólo 
160 km. 


Plutón. Plutón es el último planeta conocido del sistema solar. Con 
excepción de las características de su órbita, se sabe muy poco acerca 
de él. La excentricidad de aquélla es e= 0,25, razón por la cual en 
el perihelio está más cerca del Sol que Neptuno en el afelio. Empero, 
las órbitas de los dos planetas no están en el mismo plano, pues Plutón 
tiene una inclinación con la eclíptica de 17%. Su período de revolución 
es de 248 años. 

Plutón no muestra un disco como los demás planetas, pero pequeñas 
fluctuaciones en su brillo permiten suponer que su período de rotación 
es de 6,4 días. Como carece de satélites, no se ha determinado aún su 
masa, ya que sólo es factible obtenerla por sus efectos sobre los movi- 
mientos de Neptuno y Urano. El valor obtenido mediante este proce- 
dimiento no es compatible con un radio sugerido hace algunos años, 
de 5 500 km; como la masa calculada parece ser similar a la de la 
Tierra, se obtiene una densidad de 60 g/cm3, valor exageradamente 


grande. Recientes estimaciones asignan a su masa el valor de 1 


(1 = masa de la Tierra = 6 x 107 g), conciliable con una defsidad del 
orden de los 4 g/cm3, 


Asteroides 


Constituyen un grupo numeroso de pequeños cuerpos situados entre 
Marte y Júpiter. Ninguno es visible a simple vista. El primero fue des- 
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4 Identificación de un asteroide haciendo dos exposiciones sobre 
una misma placa fotográfica y desplazando el telescopio de 
acuerdo con él movimiento del asteroide de tal manéra que apa- 
rezca como un punto 


del Sol, es decir, más cerca que Mercurio, mientras en el afelio se 
aleja a 1,97 UA, o sea hasta la órbita de Marte. 


Las órbitas de los asteroides están muy afectadas por la atracción 
gravitacional de Júpiter, el mayor planeta del sistema solar. Aplicando 
la tercera ley de Kepler que relaciona los períodos de revolución con 
las distancias medias al Sol, se observa que las distancias correspon- 
dientes a períodos iguales a 5 3 y + los de Júpiter carecen de 
asteroides. Es algo así como un fenómeno de resonancia entre Júpiter 
y los asteroides, de tal manera que en esas posiciones desaparecen 
éstos. 


Ceres, el asteroide de mayor tamaño, tiene un diámetro de 760 km, 
y Juno, el menor de los cuatro más grandes, de 190 km. En el 90% 
de los casos el diámetro de los asteroides es inferior a 60 km. Sus for- 
mas, de acuerdo con las variaciones del brillo, son por lo general 
irregulares. Las masas son difíciles de determinar, pero aun las de los 
asteroides más grandes deben ser muy pequeñas, razón por la cual !a 
fuerza de gravedad en la superficie también será muy pequeña y es 
poco probable que posean atmósfera. 

Se ha sugerido que los asteroides son los restos de un planeta 
que existió en la distancia señalada aproximadamente por la regla 
de Bode. Su destrucción esparció sus trozos en una gran extensión. 
Existen grupos o familias de asteroides con órbitas muy similares, lo 
cual denunciaría un origen común. 

En las fotografías de larga exposición tomadas sobre la eclíptica; 
O sea en el plano donde se encuentra la mayoría de estos pequeños pla- 





cubierto por el astrónomo italiano José Piazzi mientras se deaicaba a 
ubicar estrellas para un catálogo estelar. El 19 de enero de 1801 des- 
cubrió un punto luminoso que se movía entre las estrellas y, según 
demostró poco después el matemático alemán Carlos Gauss, dicho 
cuerpo se desplazaba como lo hacen los planetas en su movimiento al- 
rededor del Sol. Se lo llamó Ceres y su distancia media al Sol es de 
2,77 UA, valor que está de acuerdo con el de 2,8 que predice la regla 
de Bode. En los siguientes años se descubrieron tres asteroides más: 
Pallas, Juno y Vesta, todos en la misma región del sistema solar. En la 
actualidad hay catalogados 1700 asteroides, pero se estima que po- 
drán ser detectados fotográficamente unos 30 000. 

La mayoría de los asteroides se mueven en órbitas cuyas distancias 
al Sol oscilan entre 2,1 y 3,5 UA y sus períodos de revolución varían 
entre 3,6 y 6 años. Las órbitas son más excéntricas que las corres- 
pondientes a los planetas y tienen, también, mayores inclinaciones. 

Algunos asteroides siguen órbitas muy raras como ocurre con 
Ícaro: con una excentricidad de 0,83, en el perihelio se ubica a 0,19 UA 


180 Vista del ocular y del portachasis del telescopio fotográfico uti- y 
lizado en el Observatorio Astronómico de La Plata para la obser- 
vación de asteroides y de cometas. (Gentileza Observatorio As- 
tronómico de La Plata.) 





netas, se pueden descubrir numerosos cuerpos; el cálculo de su órbita 
o trayectoria en el espacio exige el conocimiento de por lo menos tres 
posiciones diferentes en el cielo, lo que a veces suele presentar di- 
ficultades. 


Meteoros 


Son trozos pequeños de materia, piedra o partículas, que al atra- 
vesar la atmósfera terrestre a gran velocidad generan calor y dejan una 
estela brillante, fácilmente visible a ojo desnudo. Un meteoro muy 
brillante es un bólido. Algunos llegan hasta la superficie de la Tierra, 
y se designa con el nombre de meteorito al material pétreo o metálico 
que sobrevive a su paso por la atmósfera. 

Los meteoros son frecuentes; alejándose de la luz de las ciudades 
se los puede observar durante las noches despejadas a un promedio 
de seis por hora. Son visibles en el cielo, proviniendo de cualquier di- 
rección y en cualquier punto del mismo. En ciertas épocas, que se 
repiten anualmente, se producen /luvias de meteoros; se presentan en 
elevada cantidad (hasta cientos por hora) y parecen provenir todos 
de un mismo lugar del cielo: es el llamado punto radiante. Estas lluvias 
reciben nombres de acuerdo con el de la constelación donde está ubi- 
cado el punto radiante, como, por ejemplo, Oriónidas, Leónidas, etc. 

Mediante la observación de un mismo meteoro desde dos puntos 
separados entre 30 y 100 km uno del otro, se obtiene la altura, la velo- 
cidad y la dirección de movimiento de aquél. Esta operación puede 
realizarse tanto visualmente como fotográficamente y, también, con 


Metcoritos que se exponen en el Museo de La Plata 








las modernas técnicas del radar que ofrece mayor precisión y permite 
además su detección durante el día, pues el instrumento registra el 
haz de partículas ionizadas que va dejando en la atmósfera el meteoro. 

Los meteoros aparecen a alturas comprendidas entre los 60 y los 
130 km y desaparecen entre los 40 y los 80 km. De acuerdo con sus 
velocidades y direcciones se deduce que todos pertenecen al sistema 
solar y no provienen del espacio interestelar. Sus órbitas son elípticas, 
lo que indica que son objetos que se mueven alrededor del Sol, y la 
Tierra los encuentra a medida que se desplaza en su movimiento de 
traslación. 
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La Tierra recibe lluvias de meteoritos cuando pasa por los 
puntos de intersección de su órbita con la que describen los 
meteoros. 


Las órbitas de las lluvias de meteoros muestran que en algunos 
casos coinciden con las de cometas conocidos. Así ocurre, por ejemplo, 
con las Oriónidas, que se observan en el mes de octubre, cuyas órbitas 
son muy similares a la del cometa Halley. Es factible suponer, entonces, 
que las lluvias de meteoros provengan de la desintegración de cometas. 

Los meteoros que llegan a la Tierra se clasifican en dos tipos: 
rocosos y metálicos. Los primeros son difíciles de descubrir, pues se 
confunden fácilmente con las rocas terrestres; en cambio, los metálicos, 
esencialmente compuestos por hierro y níquel, se reconocen hasta 
mucho tiempo después de su caída, pues su aspecto metálico los 
hace inconfundibles. La edad de los meteoritos oscila entre 3 y 7 mil 
millones de años, comparable, por lo tanto, con la edad de la Tierra. 


Cráteres meteóricos. En varios lugares de la Tierra se han descu- 
bierto cráteres que por su aspecto —y a veces por el material meteórico 
que se encuentra en ellos— se admite que fueron originados por el 
choque de enormes meteoros. El más conocido está situado en Arizona, 
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Estados Unidos de América, y tiene 1200 m de largo y 180 m de 
profundidad. 

En el año 1908 un meteoro produjo un fuerte impacto en una zona 
boscosa_ de Siberia, en la Unión Soviética. Investigaciones posteriores 
mostraron la existencia de varios cráteres, el mayor de unos 50 m de 
diámetro; la región presentaba, además, los efectos del choque en 
un círculo de 30 km de diámetro. 

Recientemente se descubrió en Canadá una extensa región de crá- 
teres cubierta de lagos y, en uno de los últimos viajes espaciales tri- 
pulados del año 1965 (“Géminis 4”), se fotografió un cráter enorme, de 
18 km de diámetro, en el desierto de Sáhara, África, que hasta entonces 
había pasado inadvertido. 

En la República Argentina existe una zona situada en el límite entre 
Santiago del Estero y Chaco conocida por los indios antes de la colo- 
nización española, denominada Campo del Cielo, que comprende alre- 
dedor de una docena de cráteres. Se recuperaron varios trozos de hie- 


rro, el mayor de los cuales, bautizado El Toba, pesa 4 3 toneladas. 


Cometas 


Los cometas son muy conocidos, pues entre los cuerpos celestes 
observables a simple vista resultan los más espectaculares. Suelen 
presentar una cola que, en ocasiones, cubre una ancha franja del cielo 
y es fácilmente visible. La cola nace de la llamada cabeza del cometa, 
de aspecto difuso y nebuloso. Vista con el telescopio presenta una 
masa más densa denominada núcleo; lo que rodea a éste es la coma. 


Según los casos, el núcleo puede ser visible o no, y también pueden 
observarse más de uno. Se han:comprobado casos en que el núcleo 
se dividió cuando el cometa pasaba muy cerca del Sol o de Júpiter, 
Es posible que cada uno de estos núcleos forme, luego, cometas se- 
parados. 

A una distancia del Sol igual a 1 ó 2 UA, el cometa comienza a 
desarrollar su cola, que puede alcanzar dimensiones de hasta 1 UA. 
A distancias mayores no se observa la cola y el aspecto general del 
cometa se reconoce sólo por la presencia de la coma difusa. La cola 
se desarrolla en dirección opuesta al Sol, y a causa del movimiento del 
cometa se presenta curvada. 

Las colas se forman por el impacto sobre la cabeza del cometa de 
partículas cargadas que envía el Sol. La actividad térmica que entonces 
se desarrolla da lugar a la expulsión de materia. La presión que ejerce 
la radiación solar obliga a dichas partículas a alejarse del Sol, lo que 
genera la cola. 





Orientación de la cola de un cometa en su trayectoria alrededor 
del Sol. 


La masa de los cometas es muy pequeña; se ha comprobado que 
cuando pasan por sus cercanías no afectan las órbitas de otros cuerpos 
celestes. Se supone que su masa no es mayor de 10-? masas terres- 
tres, o sea unos 10% kg. 


4 Fotografía del cometa Ikeya Seki tomada en octubre de 1965. 185 
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Las órbitas que describen se agrupan en dos categorías: wr -- ¿y 
de cometas con órbitas muy excéntricas, períodos enormes —cientos 
y a lo mejor miles de años— y grandes inclinaciones respecto del plano 
de la eclíptica; y otro grupo de cometas de muy corto período. 

La excentricidad de los cometas de muy largo período se acerca 
a la unidad, vale decir, son órbitas parabólicas. La influencia de los 
planetas, especialmente de Júpiter y Saturno, puede modificarlas y, 
entonces, la excentricidad puede superar a 1. En este caso la órbita 
se convierte en hiperbólica y el cometa se aleja del sistema solar. 

Menos de la mitad de los cometas observados son de corto período; 
tienen órbitas elípticas y comprenden períodos entre 3,3 y 200 años. 
Sus perihelios están muy próximos al Sol y, por dicha razón, pueden 
ser observados periódicamente desde la Tierra. 

El plano de sus órbitas es bastante cercano a la eclíptica y todos 
ellos se mueven, en general, en el mismo sentido que los planetas. Uno 
de los más conocidos es el cometa Halley. En 1705 el astrónomo inglés 
Edmund Halley predijo su regreso para el año 1759, de acuerdo con 
los datos de su anterior aparición ocurrida en 1682. La aparición de 
este cometa se produce cada 76 años. En los últimos doscientos años 
ha sido visible en 1768, 1834, 1910 y lo será en 1986. Sobre la base 
de antiguas observaciones existen constancias de su pasaje por las 
cercanías del Sol en 29 ocasiones. 

Muchos de los cometas periódicos tienen su afelio en las cercanías 
de Júpiter debido a que éste ha modificado sus órbitas de tal manera 
que aquéllos han caído bajo la atracción de dicho planeta. 


Luz zodiacal 


Bajo condiciones adecuadas, especialmente en lugares de la Tierra 
donde se observa el plano de la eclíptica casi perpendicular al hori- 
zonte, la luz zodiacal aparece de noche como una luminosidad débil 





y difusa, de forma piramidal, ancha sobre el horizonte y cada vez más 
angosta a medida que aumenta la altura. Cuando se la ve desde una 
región montañosa, puede ser tan brillante como la Vía Láctea. 

Por su aspecto y posición en el cielo parece provenir de una zona 
de luminosidad con centro en el Sol y situada en el plano de la eclíptica. 
Su nombre proviene de la banda del zodíaco centrada justamente en 
la eclíptica. 

Como el espectro de la luz zodiacal es idéntico al del Sol, se supone 
que es luz solar reflejada y dispersada por pequeñas partículas de polvo, 
cuyos diámetros oscilan entre 300 y (3 x 10-2cm) y 1h (10-4cm). 
Se considera a estas partículas como micrometeoritos que se están 
moviendo entre la Tierra y el Sol. 

Es posible que la atracción solar provoque su desaparición más o 
menos rápida por efecto de la acción gravitacional, pero también puede 
ocurrir que nuevas partículas se acumulen debido a la materia que van 
dejando las colas de los cometas a su paso por las cercanías del Sol. 


6 É EL SOL 


El Sol, la estrella más cercana a nosotros, es el miembro dominante 
del sistema planetario, y la energía que irradia ha permitido el desarrollo 
de la vida en nuestro planeta. Por su tamaño, masa y temperatura 
se equipara a una estrella promedio entre las que se observan en la 
Vía Láctea. Es una enorme esfera de gas incandescente, de un diámetro 
de 1 392 000 kilómetros, o sea 109 veces el de la Tierra; como su masa 
es aproximadamente 2 x 10% g, es posible deducir'su densidad: 1,4 ve- 
ces la densidad del agua, de acuerdo con: 

.e=Y4= M En 2x 10% g =1,4g/cmi 


El e R3 El 11 (6,96 x 1010)3 cms 





Ya se ha mencionado que la temperatura en la superficie es 
de unos 6 000 *K mientras en el interior llega a algunos millones de 
grados, 


Atmósfera solar. En el Sol sólo se alcanza a observar la atmósfera, 
compuesta por la cromosfera y la corona, y una delgada capa de su 
superficie, la fotosfera. 

Esta última que tiene unos 400 km de espesor, es la que irradia 
toda la luz y el calor que llegan a la Tierra. En las fotografías del disco 
solar se observa que la fotosfera es más oscura en los bordes que en 
el centro, fenómeno dl que se denomina oscurecimiento del borde. 
Esto se debe a que cuando se observa el borde del disco solar se mira 
a través de una mayor cantidad de atmósfera que cuando sé mira el 
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centro; se ve, entonces, una capa más delgada de fotosfera que en 
el centro. Por consiguiente, se deduce que la temperatura de la fotos- 
fera no es uniforme, pues aparentemente disminuye con el aumento de 
la altura. 

Uno de los detalles más conspicuos del astro son las manchas 
solares. Su existencia había sido mencionada antes de la invención 
del telescopio y fue confirmada por Galileo en sus primeras observa- 
ciones, en el año 1610. En condiciones muy particulares pueden ser 
observadas a simple vista. 

Las manchas son regiones oscuras en el disco solar y sus tamaños 
y formas varían con rapidez. Cada una de ellas presenta una región 
oscura, la umbra, rodeada por una región más clara con numerosos 
filamentos, la penumbra. Sus dimensiones son variables, desde 2 000 
hasta 120 000 km de diámetro. Las manchas solares aparecen en gru- 
pos, cada uno de los cuales puede contener hasta decenas de manchas 
de diferentes tamaños. Es común que el mismo número de manchas 
se observe en el hemisferio sur y en el hemisferio norte. Cada mancha 
dura unos 4 días de promedio, aunque algunas subsisten hasta varios 
meses. 

El hecho de que sean más oscuras que la superficie situada a su 
alrededor (fotosfera) indica una temperatura menor: se la estima en 
unos 4 000 “K. 


Fotografía de una mancha solar y de la granulación de la fotos- 
fera obtenida desde un globo suspendido a 25000 m de altura. 
(Gentileza “Proyecto Stratoscope”, Universidad de Princeton. 
E. U. de América.) 





El estudio del espectro de las manchas solares permitió comprobar 
que están asociadas con fuertes campos magnéticos, y el hecho de 
que siempre se observen a pares se vincula con la distinta polaridad 
de cada componente del par: una positiva y la otra negativa. 

Si las manchas se observan durante varios días consecutivos, se 
advierte que se desplazan sobre la superficie solar, aunque en realidad 
este efecto se debe al movimiento de rotación del astro. Las observa- 
ciones a distintas latitudes solares indican que esa rotación no se cum- 
ple uniformemente como en la Tierra; la velocidad de rotación es mayor 
cerca del ecuador y va disminuyendo hacia los polos. El período de 
rotación en el ecuador es de 25 días; a los 45” de latitud, de 28 días; 
en los polos, de unos 35 días. 

En realidad las manchas no permanecen fijas en el Sol, sino que 
se desplazan sobre él. Ello se confirma con la modificación de las 
distancias relativas entre las manchas de un mismo grupo. 

Hacia 1850 se descubrió que el número de manchas solares varía 
de una manera cíclica en un intervalo de algunos años. Ese número 
aumenta hasta un máximo que puede llegar a unas 150 manchas en 
casos excepcionales y luego disminuye hasta un mínimo en que puede 
no haber ninguna mancha; y así, el ciclo se repite. Entre dos máximos 
consecutivos hay algo más de 11 años, aunque pueden existir varia- 
ciones desde unos 9 años a alrededor de 13. 


Número de las manchas solares en los años que se indican. 
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Cuando las manchas se presentan en los bordes del Sol, aparecen 
rodeadas por áreas más brillantes que se encuentran a mayor altura: 
son las fáculas. Como brillan um poco más que el fondo del Sol, se 
supone que su temperatura es mayor que la de la fotosfera y la de las 
manchas solares. Podrían ser el resultado de que algunas regiones 
de la fotosfera se calientan en exceso y se elevan algunos kilómetros 
sobre el nivel normal. 


Además de las manchas solares, la fotosfera propiamente dicha 
no presenta un aspecto uniforme, sino que tiene una apariencia similar 
a la de los granos de arroz. En los últimos años se han obtenido foto- 
grafías muy detalladas de esta granulación, desde alturas de unos 
20 000 m sobre el nivel del mar, con telescopios elevados por globos. 
Estas fotos permitieron determinar el diámetro de los gránulos, unos 
500 km; éstos aparecen en las mismas como zonas brillantes rodeadas 
por zonas más oscuras. Los gránulos aparentan corresponder a regio- 
nes ascendentes de gas caliente y las zonas oscuras son los gases 
más fríos que descienden. 


Sobre la fotosfera se encuentra la atmósfera, cuya primera capa, la 
cromosfera, de unos 15 000 km de altura, es una región relativamente 
transparente y de baja densidad. Como en la cromosfera sólo se genera 
una escasa cantidad de radiación solar, normalmente no es visible. 
Únicamente se la puede observar y estudiar durante un eclipse total 
de Sol: antes de iniciarse la fase de totalidad, la cromosfera se presenta 
como un disco rosado. También se la ve, sin esperar los eclipses, me- 
diante el coronógrafo, instrumento que tiene la propiedad de reflejar 
la radiación de la fotosfera. 


El nombre de cromosfera proviene de su color rojizo, debido a la 
línea Ha del hidrógeno, la cual está ubicada en la región roja del 
espectro visible. Es una de las líneas más notables del espectro. La 
capa inferior de la cromosfera tiene menor temperatura que la fotosfera 
y es la fuente de las líneas oscuras que se observan en el espectro. 
Se la suele considerar como capa de inversión. 


La temperatura de la cromosfera varía entre 4 500 “K en su con- 
tacto con la fotosfera, hasta alrededor de 1000000 *K donde co- 
mienza la corona. 


Los fenómenos que ocurren en la cromosfera se estudian mediante 
fotografías con luz de banda de longitud de onda muy angosta. El ins- 
trumento que las obtiene es el espectroheliógrafo. Con éste se logran 
fotografías de todo el disco solar en las líneas Ha y en las del calcio 
ionizado, todas en el espectro visible, y otras líneas del helio, en el 
infrarrojo (son las llamadas fotografías monocromáticas). Para pro- 
ducir las líneas de Ca Il se necesita mayor temperatura que para pro- 
ducir Ha; así, las fotografías en cada una de estas líneas permiten 
estudiar lo que ocurre a diferentes temperaturas, lo cual equivale a 
distintas alturas sobre el Sol. 
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Las fotografías monocromáticas de la cromosfera muestran zonas 
brillantes y extensas llamadas floculis o plages, de forma irregular, que 
aparecen en las regiones de las manchas. 

En las fotografías en Call las plages son más extensas que en 
aquellas tomadas en Ha, lo cual significa que se desarrollan más en 
los niveles superiores de la cromosfera, pues la línea del Ca Il se pro- 
duce a mayor temperatura (o sea a mayor altura) que la línea Ha. 

A la cromosfera sigue la corona, observable a simple vista úni- 
camente durante los eclipses totales de Sol, como un tenue halo que 
se extiende millones de kilómetros alrededor de su disco. La radia- 
ción es sumamente débil, aun menor que la de la cromosfera. En un 
eclipse total de Sol brilla como la Luna llena de tal manera que du- 
rante el día su visión se pierde completamente por la luminosidad pro- 
pia del astro, 

La temperatura es sumamente alta, 1000 000 *K, pero su den- 
sidad es en extremo baja. 

La corona muestra variaciones en su estructura y en su forma que 


se relacionan con el ciclo de 12 años de las manchas; cuando el 


número de manchas es mínimo tiende a ser alargada, con un acha- 
tamiento en los polos, y es casi circular en el momento en que alcanzan 
el máximo. 


Fenómenos que se observan en la atmósfera solar. Uno de estos 
fenómenos son los flares (fulguraciones o destellos), repentinos aumen- 
tos de brillo en áreas cercanas a las manchas solares que persisten 


Fotografía del Sol ob- 
tenida en la banda de 
Ha. (Gentileza Obser- 
vatorio de Física Cós- 
mica, San Miguel.) 








desde algunos minutos hasta varias horas. Se podrían comparar con 
gigantescos rayos; es el fenómeno más espectacular que se produce 
en el Sol y está vinculado con las manchas solares: cuanto mayor es 
su número, mayor es la actividad de los flares. Son bastante estables 
en lo que respecta a la altura, pues alcanzan entre 2 000 y 10 000 km. 
Su temperatura llega a los 10 000 *K. 

Las fulguraciones dan lugar a una enorme emisión de energía. En al- 
gunas se advierte una gran emisión de rayos X y de radiación ultraviole- 
ta, confirmada por los registros efectuados con cohetes y satélites artifi- 
ciales. En radiación luminosa emiten unos 10% erg/s, que en 1000 
segundos (unos 17 minutos) corresponderían a una energía de 10% erg 
Como dato comparativo, la energía total irradiada por el Sol es de 
103 erg/s. 

También se observan en el Sol las prominencias; algunas semejan 
llamaradas; otras se elevan a enormes distancias, y otras, en cambio, 
tienen un movimiento circulatorio ascendente y descendente que se- 
meja un circuito. Se observan mejor sobre el borde del disco solar 


Evolución de una prominencia solar. (Gentileza Observatorio de 
Física Cósmica, San Miguel.) 





Son muy notables a simple vista en los eclipses del astro, cuando bri- 
llan con un color rojizo contra el fondo blanco de la corona. Se las 
estudia mediante la cinematografía con luz monocromática, es decir, 
con una banda de longitud de onda muy estrecha. 


Se distinguen dos tipos de prominencias: eruptivas y tranquilas. 
Estas últimas son las más duraderas; pueden permanecer a miles de 
kilómetros sobre la superficie solar sin movimiento aparente. Las erup- 
tivas, en cambio, tienden a moverse con gran rapidez y alcanzan grandes 
distancias. Sobre la fotosfera se han medido velocidades de hasta 
600 km/s y distancias de 1000000 km. Aparentemente es materia 
que el Sol expulsa hacia afuera. Se las encuentra en las cercanías 
de las manchas. 


Emisiones solares. Además de la radiación que emite, el Sol envía 
al espacio partículas cargadas eléctricamente, compuestas por proto- 
nes, o sea núcleos del átomo de hidrógeno, así como también núcleos 
de elementos más pesados y electrones. En su movimiento por el 
espacio las partículas llegan a la Tierra y actúan sobre la atmósfera 
y el campo magnético terrestres. Las emisiones suelen ocurrir luego 
de la aparición de los flares. Este viento solar de partículas cargadas 
eléctricamente también tiene importancia por el efecto que produce 
sobre la forma de la cola de los cometas. 

El Sol es, asimismo, emisor de radioondas, con longitudes de 1 cm 
a 15m. La radiación de 1cm corresponde a la fotosfera; la de 15 m 
proviene de la corona. Las observaciones en diversas longitudes de 
onda permiten obtener datos provenientes de distintas profundidades 
de la atmósfera. Asignando a las radiaciones origen térmico, sus inten- 
sidades son tales que las de menor longitud de onda corresponden a la 
temperatura de 6 000 *K y las de mayor longitud (15 m), a la corona, 
donde la temperatura es de 1000 000 *K. 

Además, emite radioondas de muy corta duración (explosiones o 
“tormentas de ruido”), debidas a los fenómenos que ocurren en regio- 
nes aparentemente asociadas con las manchas de la fotosfera y las 
plages de la cromosfera. Su origen no es térmico, es decir, no vincu- 
lables con la temperatura de acuerdo con la ley de Plank. 


Influencia del Sol sobre la,Jierra. Casi inmediatamente después 
del descubrimiento del ciclo de 1% años de las manchas solares, 


se comprobó que la máxima actividad de las mismas estaba correla- 
cionada con tormentas magnéticas en la Tierra. Durante esas tormentas 
el campo magnético terrestre aparece perturbado y la dirección de la 
aguja magnética muestra fluctuaciones. 

En la actualidad se sabe que también las comunicaciones a larga 
distancia mediante ondas cortas están afectadas por las manchas so- 
lares; también se relaciona con éstas el fenómeno de las auroras polares. 
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Las auroras polares son luces brillantes de distintos colores que 
se presentan en la atmósfera terrestre como bandas o cortinas, en 
alturas comprendidas entre 100 y 300 km sobre la superficie. Tam- 
bién se supone que ciertas variaciones del clima pueden seguir la misma 
fluctuación de las manchas. 
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Ubicación de los anillos de van Allen alrededor de la Tierra. 
Las distancias están dadas en radios terrestres, 


La mayoría de las partículas cargadas que emite el Sol son atra- 
padas por el campo magnético terrestre y se acumulan en lo que se 
denomina anillos de van Allen. Sólo las partículas de gran energía 
pueden penetrar en la atmósfera sobre la región ecuatorial, pero de 
cualquier manera chocan con las moléculas de aire y no llegan a la 
superficie terrestre. Cuando estas partículas chocan con la ionosfera, 
o sea la capa de gas ¡onizado que refleja las ondas cortas de radio, 
perturban y aun impiden la reflexión de dichas ondas y las comunica- 
ciones se interrumpen. 


LA LUNA 


Aspecto físico. Nuestro único satélite natural ha sido estudiado con 
bastante detenimiento en los 350 años transcurridos desde la inver:ción 
del telescopio. Debido a la falta total de atmósfera, no existe ninguna 
clase de erosión que pueda cambiar su superficie, pero el r¡ecto del 
bombardeo por meteoros es mayor que en la Tierra; éste podría ser 
el único cambio que se produce en su relieve. Se considera que el 
estudio detallado de la superficie lunar proveerá de información re- 
ferente a la historia de la Luna y de la Tierra, y también sobre el origen 
del sistema solar. 
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Siempre observamos la misma cara de la Luma, como se verá más 
adelante. Sin embargo, con el envío de vehículos espaciales con cá- 
maras de televisión se han obtenido fotografías de la cara hasta hace 
poco tiempo desconocida. 

Cuando en 1610 se inicio la observación visual mediante el teles- 
copio, se distinguieron dos clases de superficies: las zonas oscuras que 
impresionaban como mares y que se denominaron maría (plural de 
mares, en latín), que cubren algo más de la mitad de la superficie 
lunar; y el resto, que comprende zonas de terrenos más altos y ru- 
gosos y, al mismo tiempo, más claros. 

Los cráteres constituyen el detalle más llamativo de la Luna. Son 
formas circulares con una depresión rodeada por una elevación. Como 
son menos comunes en los maria que en el resto de la Luna, se supone 
que se generaron antes que aquéllos. Esto parece confirmado porque 
en algunos lugares se observan cráteres casi totalmente cubiertos 
por los maria. 

El número de cráteres es enorme y su tamaño muy variable: desde 
el mayor, denominado Clavius, de 230 km de diámetro, hasta aquellos 
de 50 cm de diámetro detectados por el “Ranger VIl”; los hay de todos 
los tamaños, aunque su número es mayor a medida que el diámetro 
disminuye. 


Aspecto de la cara de la Luna visible desde la Tierra. 
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En algunas zonas es frecuente encontrar cráteres superpuestos, ori- 
ginados seguramente en distintas épocas. Así, algunos muy grandes 
tienen cráteres más pequeños en su planicie central e inclusive en sus 
paredes. 

Los maria son zonas planas y han recibido nombres tales como 
Mare Imbrium (Mar de las Lluvias), Máre Serenitatis (Mar de la Se- 
renidad), Mare Tranquilitatis (Mar de la Tranquilidad), etc. 

También hay cadenas de montañas con cumbres cuya altura oscila 
entre 3 y 7 km, algunas de las cuales rodean los maria. Llevan nombres 
similares a las montañas terrestres, tales como Cárpatos, Alpes, Ape- 
minos, etc. 

En 1958 el astrónomo ruso N. Kozirev detectó visualmente y tam- 
bién mediante un espectro actividad volcánica en el cráter Alfonso, cer- 
ca del centro del disco lunar. Posteriormente, en Estados Unidos de 
América otros observadores visuales confirmaron fenómenos similares 
en otras regiones. Estos descubrimientos están de acuerdo con nu- 
merosas citas antiguas sobre la posible existencia de actividad vol- 
cánica en el satélite. 
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4 Sector de la región de la Luna próxima al polo sur del satélite, 
fotografía tomada por el Lunar Orbiter-4 desde una altitud sobre 
la Luna de 3500 km. En la parte inferior de la fotografía se 
advierte el amplio cráter Hale y su pico central. 


Dimensiones 


Si se conoce la distancia de la Tierra al baricentro del sistema 
Tierra-Luna, se puede deducir la distancia de la Luna a dicho punto y, 
por consiguiente su masa. Como ya se vio (ver pág. 93), en un 
sistema formado por dos cuerpos, por ejemplo la Tierra y la Luna, la 
distancia d,, entre el baricentro y uno de ellos, multiplicada por la ma- 
sa M, del mismo, es igual al producto de la masa M, del otro por 
su distancia d, al baricentro: 


M,*d, =Mr* dy 08] 


El baricentro del sistema Tierra-Luna está dentro de la Tierra y su 
distancia de la Luna es: 
d, = 81,3 * dy [2] 


es decir, 81,3 veces la distancia desde al centro de la Tierra al bari- 
centro. 


De [1] y [2] se deduce para la Luna una rnasa de: 


1 


M,= “813 My 
Como la masa de la Tierra es 6,0 x 107 g, la masa de la Luna 
resulta: 
(6,0 x 107) g 
AAA TA LOS, 
Mz 81,3 IAE 
Densidad 


Conocida la masa y el radio de la Luna se puede calcular su 
densidad: 


7,4 x 103 g 


E AR E l 
En 740) 
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Aceleración de la gravedad 


Para un cuerpo de masa m situado en la superficie de la Luna, la 
fuerza de atracción entre ambos está dada por: 


M,:m 


F=G RT 





[3] 


donde G es la constante de gravitación; M, la masa de la Luna, y R 
el radio de la Luna. 


Si el cuerpo de masa m, bajo la atracción de la fuerza de gravedad 
lunar cae desde una altura determinada, resulta: 


F=m-:g [4] 
Igualando [3] y [4] se tiene la aceleración de la gravedad: 


G-M 
e= > 





Si comparamos la aceleración de la gravedad entre la Luna y la 
Tierra resulta la relación: 


Ma 
EL _ GM. RE_ Mp Ñ 
Er —G-Mp TR Ri 
Rs 
y como la relación de masas vale: 
qu — as = 0,0123 
T r 


y la relación de radios es: 


R2 
ay = (0,0273)2 


T 


reemplazando en [5] se obtiene: 


LL 0,165 
Er 
o sea aproximadamente + s 
pesan 1 de su peso en la superficie de la Tierra. Si los cuerpos caen 
sobre la superficie de la Luna, ellos adquieren en dirección al suelo 


lunar sólo + de la aceleración que tendrían sobre la Tierra. 


De esta manera, en la Luna los objetos 
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Ea 





Distancia angular aparente media ...................... 315" 
Diámetro lineal .............. A A 3 476 km 
0,0123 masas terrestres = 7,4 x 10% g 

7 3,34 g/cm3 

PU E A - 12,5 





Movimientos de la Luna 


La Luna efectúa un movimiento de revolución alrededor de la Tierra. 
En el transcurso del mismo se pueden distinguir el perfodo o mes si- 
déreo y el período o mes sinódico. 


El período sidéreo es el intervalo de tiempo que transcurre entre 
dos conjunciones consecutivas de la Luna con una misma estrella; equi- 
vale a los 360% de la órbita. Su duración promedio es de 274 7» 43m, 
A causa de las efectos perturbadores que ejerce el Sol sobre la órbita 
de la Luna, la duración del mes sidéreo no es constante, pues varía de 
una a otra revolución. Tomando en consideración lapsos prolongados 
la diferencia puede ser de varias horas. 


Interpretación gráfica de los períodos sidéreo y sinódico. El 
período sidéreo está dado por el+tiempo que invierte la Luna 
en describir la trayectoria AB — 360% el período sinódico es 
el eco que invierte en recorrer la trayectoria AC, mayor 
que AB. 











199 


Aspectos de las fases de la Luna. De izquierda a derecha: Luna 
creciente; cuarto creciente; Luna llena; dos momentos de 1 
Luna en menguante. 


El período sinódico o mes sinódico es el tiempo que transcurre entre 
dos conjunciones consecutivas de la Luna con el Sol, como se lo ob- 
serva desde la Tierra. Es el mes de las fases. De la misma manera 
que el mes sidéreo, el período sinódico es variable, y su valor pro- 
medio es de 291 12h 44 

La órbita de la Luna es ligeramente elíptica, con una excentricidad 
e=0,055. La distancia media Tierra-Luna, determinada con el radar, 
es de 384 000 km. El período de rotación de la Luna es el mismo que 
el perlodo de revolución alrededor de la Tierra. Se considera que esto 
se debe a los efectos de la acción de las mareas que, con el trans- 
curso del tiempo, han frenado el movimiento de rotación de la Luna. 
Como resultado de la igualdad de los períodos de rotación y de revo- 
lución, la Luna presenta siempre la misma cara hacia la Tierra, o sea 
que sólo se conoce la mitad de su superficie. Pero debido a las 
libraciones lunares —oscilaciones aparentes de la Luna con respecto 
a la Tierra— es posible ver algo más de nuestro satélite 


Libraciones. Hay cuatro tipos de libraciones de las cuales tres son 
aparentes u ópticas y la cuarta es un movimiento físico de la Luna. 
En razón de que la Luna se desplaza sobre una elipse, el movimiento 
de revolución no es uniforme en toda su órbita, de tal manera que el 
movimiento de rotación en algunos casos es más rápido que el de 
revolución y, en otros, es más lento. De esta manera la Luna parece 
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RURA LUNA 
Región que PS PS 
observa en B y > 

no en A e / 
TI 
pra POSICIÓN A 

POSICIÓN B / > 

NP NT observa en A y | 


no en B 


Libración en latitud. La inclinación del eje de rotación de la 
Luna sobre el plano de su órbita permite observar, alternati- 
vamente, una pequeña región situada a uno y Otro lado de sus 
polos; para esto es necesario hacer la observación en los mo- 
mentos en que la Luna ocupa puntos opuestos de su órbita 


oscilar en la dirección este-oeste, en un movimiento denominado /ibra 
ción longitudinal. 

La libración en latitud se debe a la inclinación del eje de rotación 
de la Luna, de 6 41”, con respecto a la línea perpendicular al plano 
de revolución. Como dicho eje permanece fijo cuando la Luna se des- 
plaza en su órbita, desde la Tierra es visible, alternativamente, una ma- 
yor región al sur y al norte del satélite 
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A causa del efecto de paralaje por la rotación de la Tierra existe 
una libración diurna. Un observador situado en el ecuador de la Tierra 
se desplaza un diámetro terrestre en 12 horas, -lo cual le permite ver 
a la Luna desde dos puntos separados 13 600 km (diámetro de la Tierra) 
que no muestran exactamente el mismo disco lunar. 


E 


LUNA 


TIERRA 


Diámetro A 
terrestre 





Libración diurna. La región lunar visible desde la Tierra es 
distinta, según se la observe desde uno u otro extremo de un 
diámetro terrestre. 


Además de estos efectos ópticos existe una /libración física cau- 
sada por la atracción de la Tierra sobre el abultamiento lunar. Este 
último efecto es muy pequeño en relación con las libraciones ópticas. 

El efecto completo de las libraciones permite observar desde la 
Tierra un 59% de la superficie total de la Luna y, por lo tanto, el 
41% restante no es visible en ninguna oportunidad. Sin embargo, 
el vehículo espacial “Lunik 11!” obtuvo las primeras fotografías de la 
otra cara de la Luna. 

En la figura se presenta la Luna tal como se la ve desde la Tierra. 
La línea que separa las zonas brillantes de las oscuras se denomina 
terminador. Para un observador selenita ubicado en el terminador, 
el Sol está exactamente en el horizonte lunar. 

En los días siguientes a la Luna nueva se observa que la zona 
oscura de la Luna emite una débil luminosidad, la luz cenicienta, que 
es luz solar reflejada por la Tierra y vuelta a reflejar por la Luna; ya 
que casi toda la cara iluminada de la Tierra enfrenta a la cara oscura 
de la Luna. % 
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Ocultación de estrellas. Durante el continuo desplazamiento apa- 
rente de la Luna hacia el este, nuestro satélite oculta las estrellas que 
encuentra a su paso. La observación del instante exacto, con precisión 
de 0,1*, en que ocurre cada fenómeno, es muy importante, pues ayuda 
a estudiar las irregularidades de los movimientos de la Luna y de la 
Tierra. 

La ocultación instantánea de una estrella detrás del limbo de la 
Luna es una prueba de que ésta carece de atmósfera, pues si la hubiera, 
la luz de la estrella decaería lentamente de brillo a medida que se 
acerca al limbo lunar. 


Eclipses de Sol y de Luna 


Cuando la luz que llega a un cuerpo es parcial o totalmente ocul- 
tada por otro se produce un eclipse. 






TIERRA 


Penumbra 


Eclipse total de Sol 


TIERRA 





Eclipse anular de Sol. 


Un eclipse de sol ocurre cuando la sombra que produce la Luna 
Cae sobre la superficie de la Tierra. Por supuesto, el Sol, la Luna y 
la Tierra deben estar en una misma línea, y en ese orden; ello sólo 
sucede cuando la Luna es nueva. 

Si la umbra (sombra) de la Luna, cuya longitud es de unos 
375 000 km, cae sobre la Tierra, resulta un eclipse total, y cuando sólo 
lo hace la penumbra, el eclipse es parcial. 
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Serie fotográfica p 
que muestra la pro- 
gresión de un eclip- 
se total de Luna. 
(Fotografía tomada 
por B. Dawson, Ob- 
servatorio Astronó- 
mico de La Plata.) 


4 Observación por 
proyección de 
un eclipse de 
Sol. (Gentileza 
Asociación Ar- 
gentina Amigos 
de la Astrono- 
mía.) 





Para que se produzca un eclipse total de Sol, la Luna, además de 
ubicarse cerca de la intersección del plano de su órbita con el de la 
Tierra, debe estar en el perigeo (mínima distancia de la Tierra), pues 
la distancia media Luna-Tierra, de 384 000 km, es algo mayor que la 
longitud de la sombra. Como los diámetros aparentes del Sol y de la Luna son muy parecidos, vistos desde la Tierra, resultará crítica la 

distancia de la Luna para saber si el eclipse será total o anular. Si 
la distancia de la Luna es mayor que el cono de sombra, un observa- 
dor en la Tierra verá un eclipse anular, o sea el disco solar estará 
oscurecido por la Luna, pero quedará un anillo brillante a su alrededor. 
Si la distancia a la Luna es menor que el cono de sombra, el eclipse 
será total. 

La umbra proyecta sobre la Tierra una franja no mayor de 200 km 
de ancho, y todos los que se encuentran en ella ven un eclipse total; 
en cambio los que se encuentran a cada lado lo ven como parcial. 


En condiciones muy favorables, un eclipse total de Sol puede durar 
hasta 7 minutos. La observación de este fenómeno es de gran interés 
astronómico; la determinación exacta del tiempo de comienzo y fin 
del eclipse total permite determinar con precisión la posición de la 
Luna y mejorar el conocimiento de sus movimientos. Durante un 
eclipse total de Sol el cielo se oscurece completamente, sólo queda 
como única iluminación la de la corona solar, que no es mayor que 
la Luna llena. 

En un eclipse de Luna, la sombra de la Tierra cae sobre la superficie 
lunar. Para que ello se produzca, la Luna debe ubicarse en oposición 
al Sol, es decir a 180% (Luna llena), y, además, encontrarse también 
en la intersección de su órbita con la de la Tierra. Si nuestro satélite 
cae dentro del cono de sombra, el eclipse es total, y si está en la 








4 Eclipse total de Sol, según las observaciones realizadas desde 205 
la ciudad de Corrientes el 20 de marzo de 1947. 
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Cono de 
penumbra 


Eclipse de Luna. 


penumbra, el eclipse es parcial. En realidad, en un eclipse total de 
Luna ésta no desaparece totalmente, pues la atmósfera de la Tierra 
refracta los rayos luminosos dentro del cono de sombra que tiene así 
una longitud menor que la deducida geométricamente. Por este hecho 
la Luna presenta durante el eclipse total un color cobrizo oscuro y su 
brillo es variable de un eclipse a otro. 


Un aspecto del eclipse de Luna producido el 12/13 de abril 
de 1968 
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Durante un año pueden ocurrir hasta 5 eclipses de Sol y 2 de Luna, 
o 4 de Sol y 3 de Luna. Aunque los eclipses de Luna son menos 
numerosos, la posibilidad de ver un eclipse de Sol está circunscripta 
únicamente a los que se encuentran en la franja de totalidad (unos 
200 km de ancho y varios miles de kilómetros de longitud). En cambio, 
los eclipses de Luna son visibles para todos los que en ese momento 
tienen la Luna sobre el horizonte, o sea más de la mitad de la super- 
ficie de la Tierra. 


Los eclipses de Sol y de Luna se repiten periódicamente. Un ciclo 
de eclipses se reproduce cada 223 meses lunares de 294 12h, Este ciclo 
es el denominado período de los saros, cuyo descubrimiento se atribuye 


a los babilonios. En un período, o sea cada 18 años y 1+ días, la 


misma fase de la Luna se reproduce en el mismo punto de su órbita 
que en el período anterior, es decir, se ubica en el mismo lugar de la 
órbita con relación a la línea de los nodos, recta de intersección de 


la órbita lunar con la eclíptica. La fracción de + de día hace que 


entre un ciclo y otro los eclipses se corran 120% de longitud hacia el 
oeste sobre la superficie de la Tierra. 


En cada ciclo se producen normalmente 43 eclipses de Sol y 28 de 
Luna. 


TABLA 1 


COMPARACIÓN DE LA REGLA DE BODE CON LAS DISTANCIAS 
MEDIAS DE LOS PLANETAS AL SOL 


Distancias según la Distancias medias 
regla de Bode (UA) calculadas (UA) 
MECO ¿ii 0,4 0,39 
VOS iia 0,7 0,72 
TOA ¿ai 1,0 1,00 
LL IRAN BR 1,6 1,52 
Asteroides ............ 28 2,65 (valor promedio) 
E AAA AAA 5,2 5,20 
a PA AS 10,0 9,54 
OOO. E ai ja al 19,6 19,19 
A PAN 38,8 30,07 
o A 77,2 39,52 
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TABLA 2 . TABLA 4 
DATOS MÁS IMPORTANTES DE LOS PLANETAS SATÉLITES DE SATURNO 
lo a Ss E A Desig- AETON Distancia media Periodo de Radio 
'olumen lasa — Densida eríodo teriodo .e ñ 5 a y pianala: (6 eatació km 
Pltnsids Ce o (Tierra =1) (Tierra =1  (9/cm) sidéreo de rotación satélites pS A docs mou 
e 157 17 horas 350 
Mercurio 2.420 0,055 1/20 54 88 días  586días  — 39 paris aL.000 
IMBS: sonia 1 ee ar 300 
Venus 6100 0,88 4/5 O SE S 2 Mp sá 
2 1 da ela 38 000 1día 8 . 300 
Tierra 6378 1 1 5,52 365,25 ,  23N56m4: 1 el s 
TOÚS z 000 La Má 
Marte 3380 0,15 19 397 68698,  24N37wm22% 2 > al dl 
4 MIÉ: ¿2 377 000 2días 17 ,, 500 
Júpiter 71350 1318 318 1,33 11,86 años 9h 50m 12 ca 
5 a rr de TE 
Saturno 60400 769 95 0,68 29,45. 10N40m 10 '.. 55100 200 
6 Tareas 1222 IS 0 22 sm 2440 
Urano 23800 50 15 160 8401,  10149m 5 Ea 52000 
7 ¿BipertoR a ja 1481 000 22 2 6 6 200 
Neptuno 22200 42 17 2,25 164,79 ,. 16h 2 dias 
8 AA 3 Doa a 5 
Plutón 27501) — UTA — 2884.  63edias  — E 500.000 E sel 
9 Phoebe ....... : 12 950 000 550 , 28 100 
TABLA 3 TABLA 5 
TE AITES ECLIPSES VISIBLES EN LA ARGENTINA ENTRE 
e a aaa És LOS AÑOS 1970 y 1980 
Desig- ista medi: di 
nación Nombre al planeta (km) traslación. em) 
a. Eclipses de Luna. 
5 RR A 181 000 11 horas 70 
. Se indica la fecha y 'la hora oficial argentina del instante medio del eclipse 
1 lO coccion 422 000 1día 18. 1670 según el huso 4 al oeste de Greenwich. Se indica en cada caso si el eclipse es 
2 Papa A 671 000 3días 13 ,, 1460 total (T), parcial (P) o penumbral (PE). 
yl 3 Ganimedes ......... 1070 000 e a 2 550 9 de diciembre de 1973, 21” 48" 18 de noviembre de 1975, 18” 24” (T) 
. 4 de junio de 1974, 18* 14" (P) 4 de abril de 1977, 0" 21" (P) 
a bal pi A qee 25 de mayo de 1975, 1*46" (T) 27 de setiembre de 1977, 49 29" (PE) 
6 11 470 000 250 » 50 
| : Ao 239 ln b. Eclipses de Sol. 
10 irccnncnnrrrr 11 850 000 260 .. 7 Con la única excepción que se indica, serán visibles como eclipses parciales. 
12 dd e A 21 200 000 631 ,, 6 Y 4 de enero de 1973: eclipse anular para una franja que cruza la Patagonia 
- desde el lago Nahuel Huapi, sigue hacia el este por el paralelo — 40% de latitud 
11 Aa ha ib 2258 22 560 000 692 . 8 y entra al océano Atlántico a unos 200 km al sur de Bahía Blanca. En el reste 
del país se verá como eclipse parcial. 
8 PRA 23 500 000 ¿ST sy 10 
i A Il AE 23700 000 788. 8 3 de noviembre de 1975 22 de agosto de 1979 
7 de abril de 1978 10 de agosto de 1980 
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ORIGEN 
Y EVOLUCIÓN 
DEL UNIVERSO 


EVOLUCIÓN DE LAS ESTRELLAS 


Las estrellas evolucionan; su estructura y aspecto se modifican con 
el transcurso del tiempo. Se supone, además, que tienen un origen y, 
también, un fin. La evolución es en extremo lenta, imperceptible a la 
observación directa; sólo es posible percibirla al estudiar las diferencias 
que existen entre distintas estrellas. 

Se cree que el proceso inicial en la formación de una estrella, su 
primer estado, consiste en la contracción de una enorme nube de gas 
y polvo por influencia de su propia fuerza de gravedad. Es posible 
que la masa original, si es muy grande, se rompa en trozos y origine, 
entonces, un cúmulo estelar o una asociación. A medida que prosigue 
la contracción de cada trozo, denominado protoestrella, aumenta su 
temperatura y su brillo, aunque este último con mayor lentitud, puesto 
que el radio de aquélla va disminuyendo. La energía que irradia la 
estrella es el resultado de su contracción gravitacional. 

La estrella en formación —protoestrella- a medida que se contrae 
se desplaza en el diagrama Hertzsprung-Russell (HR) en dirección de 
la secuencia principal, desde la derecha (bajas temperaturas) hacia la 
izquierda (mayores temperaturas) y levemente hacia arriba (aumento 
de brillo). No se han observado estrellas en los primeros estados de 
su evolución, pero se admite que en sus momentos iniciales son estre- 
llas infrarrojas cuyo máximo brillo debería advertirse en la zona del 
espectro correspondiente al infrarrojo. En tales condiciones su tem- 
peratura será muy baja. 
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4 Desplazamiento de las 
estrellas en contracción 
dentro del diagrama 
Hertzsprung-Russell. 






estrellas T Tauro 





Larra + COLOR 





El descubrimiento de estrellas con estas características permi- 
tiría verificar un aspecto puramente especulativo sobre la teoría de su 
formación. 

Cuando la estrella es visible, ya está por llegar a la secuencia prin- 
cipal y en el diagrama Hertzsprung-Russell alcanzará una posición 
de acuerdo con la relación masa-luminosidad- que dependerá de su 
masa: mayor masa, mayor brillo, 

Se estima que en comparación con el tiempo total que una estrella 
brilla en la secuencia principal, permanece sólo un lapso muy pequeño 
en la fase de contracción. 

Un grupo de estrellas variables que se designan T Tauro representa 
algunos de los objetos que aún se encuentran en contracción y no han 
llegado a la secuencia principal. Son variables completamente errá- 
ticas, rodeadas de nubes de gas y polvo y, a veces, se encuentran en 
cúmulos abiertos muy jóvenes; su antigiledad es inferior al millón de 
años. Aparecen siempre arriba de la secuencia principal en el diagrama 
Hertzsprung-Russell, y el hecho de que se encuentren todavía rodeadas 


M- 
MAGNITUD 

ABSOLUTA Ubicación de las va- 
riables T Tauro dentro 
del diagrama color- 
magnitud absoluta. 
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por gas sugiere que se han formado hace muy poco tiempo. Los cam- 
bios de brillo son, probablemente, el resultado de inestabilidades du- 
rante el proceso de contracción gravitacional. 

Cuando la temperatura en el interior de la estrella es suficiente- 
mente alta —-10 millones de grados Kelvin—, se inicia la transformación 
nuclear del hidrógeno en helio, la estrella emite energía sin necesidad 
de contraerse y alcanza, entonces, su etapa de estabilización. Este 
es el punto que corresponde a la secuencia principal en el diagrama 
Hertzsprung-Russell. Allí permanece hasta que todo el hidrógeno del 
núcleo se convierte en helio. 

Asimismo, para las estrellas de mayor masa la temperatura en el 
interior será mayor y, por lo tanto, mayor su magnitud absoluta, más 
corto el tiempo que permanece en la secuencia principal y más rápida 
la transformación del hidrógeno en helio. 

Cuando el núcleo de la estrella, o sea aproximadamente el 10% 
del hidrógeno que existe en la misma, se ha convertido en helio, se 
inician cambios en el interior y la estrella se desplaza en el diagrama 
Hertzsprung-Russell, alejándose de la secuencia principal. 
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En la figura se representa dicha secuencia para los cúmulos glo- 
bulares y los abiertos (ver pág. 136). En el punto A la estrella comienza 
a aumentar de tamaño y como en el núcleo finalizó la conversión de 
hidrógeno en helio, esa misma transformación se inicia en una capa 
que rodea a éste. Al aumentar de tamaño aumenta de brillo, pero su 
temperatura no cambia. Se llega, entonces, a B. De B a C la tempera- 
tura superficial y el brillo que depende de R?T4 (ver pág. 136), au- 
menta de valor al aumentar el radio R. En la región CD la estrella 
alcanza grandes dimensiones y la temperatura superficial llega a un 
valor mínimo. La estrella es, ahora, de color rojizo. 

En D es posible que el núcleo de helio sea la mitad de la masa de 
la estrella y la temperatura en el centro alcance los 100 millones 
de grados. Es tan elevada que se producen otras reacciones nucleares, 
además de las mencionadas en la pág. 107, mediante las cuales se 
forman elementos más pesados que el helio. 

Luego de D, la temperatura aumenta y el brillo decrece, puesto que 
el radio disminuye. En esas condiciones es factible que la estrella 
expulse masa y se produzcan condiciones de inestabilidad (E). La 
estrella varía de brillo y de tamaño de manera regular. En este punto 
se observan las estrellas variables denominadas RR Lira. 

En el punto F la estrella llega nuevamente a la secuencia principal 
y entonces el color y el brillo son similares a los que tienen las estrellas 
correspondientes a esa posición, pero, seguramente, su masa y densidad 
serán distintas. Como la estrella que evoluciona tiene más edad que la 
estrella de la secuencia principal, es posible que su masa sea menor. 

El fin de este proceso de evolución de la estrella es objeto de con- 
jeturas. Su estado final corresponderá con toda seguridad a una enana 
blanca, pero no se conoce exactamente cuál es su desplazamiento en 
el diagrama Hertzsprung-Russell. Es factible que ella se convierta 
en nova antes de su “muerte”, aunque se supone, también, que la 
estrella central de las nebulosas planetarias podría ser uno de los esta- 
dos intermedios. 

Luego que la estrella ubicada en la posición A comenzó a alejarse 
de la secuencia principal, iniciará la evolución una estrella situada en 
A, luego en A, y así sucesivamente. Y las trayectorias que recorrerán 
serán aproximadamente paralelas a las descriptas, pero sus ordenadas 
correspondientes a cada abscisa serán menores que las dibujadas. 


Evolución de un cúmulo estelar 


En un cúmulo dado las masas de cada uno de los miembros que 
lo constituyen son distintas. Hay estrellas cuya masa es mayor que la 
del Sol; otras, en cambio, tienen una masa menor, Si todas las estre- 
llas se formaron al mismo tiempo, las de mayor masa ya evolucionaron 
apartándose de la secuencia principal, y el hidrógeno de sus núcleos 
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se convirtió en helio mediante transformaciones nucleares. Quizás 
se encuentren en FG o más allá del punto G. Las estrellas de masa 
intermedia estarán en DF o en BCD, mientras que las de menor masa 
pueden encontrarse todavía en la secuencia principal. La curva de la 
figura representa las características de un grupo de estrellas de la 
misma edad, pero con diferentes masas. Cuanto mayor es la masa de 
la estrella, mayor es su luminosidad, y más rápido el proceso de su 
evolución. Es decir que esta curva presenta la variación del color 
(o de la temperatura) y de la magnitud, mientras una estrella evolu- 
ciona en el transcurso del tiempo. 

Todo este proceso de transformación en el interior de una estrella 
resulta del hecho de que no hay mezcla de gases entre las diversas 
capas que la integran. Así, el helio que se forma en el núcleo no se 
mezcla con el hidrógeno que existe en el resto de la estrella. Por eso, 
en un determinado momento el núcleo puede estar compuesto exclu- 
sivamente de helio. 


EL UNIVERSO 


Corrimiento al rojo. El estudio del espectro de las galaxias, iniciado 
por Slipher en 1912, muestra que en todos los casos las líneas de los 
mismos se corren hacia las longitudes de onda mayores, es decir, 
hacia el rojo. Las únicas excepciones son las galaxias del Grupo Local. 





Si este fenómeno de corrimiento al rojo se interpreta como efecto 
Doppler, significa que todas las galaxias se alejan de la Tierra, o sea 
de la Vía Láctea. Este alejamiento: recibe el nombre de recesión de 
las galaxias. 

Según se vio, la velocidad de alejamiento de las galaxias es pro- 
porcional a su brillo o, lo que es lo mismo, a su distancia. La relación 
entre la velocidad de recesión y la distancia de una galaxia se denomina 
constante de Hubble; su valor es de 100 km/s Mpc: 





velocidad de alejamiento de la galaxia = 100 km/s Mpc 


H= 
distancia de la galaxia 


La circunstancia de que la totalidad de las galaxias distantes pare- 
cen alejarse del Sol en todas direcciones con una velocidad que es 
proporcional a la distancia, sugiere que debería existir un centro 
de todo el sistema. Sin embargo, no es forzoso admitirlo, pues, como 
ocurre en el caso de un globo que se infla, todos los puntos de su su- 
perficie se alejan unos de otros, y ninguno está en el centro. 


En el espacio tridi- 
mensional, el aumento 
de volumen se demues- 
tra por el incremento 
de la distancia entre 
cuatro puntos de ese 
espacio. 


Si se representa a las galaxias como puntos pertenecientes a un 
espacio de tres dimensiones y se hace crecer el volumen, los puntos 
se separan unos de otros y desde cualquiera de ellos se observará 
que el aumento de distancia es proporcional a la distancia misma. Tanto 
en el caso de que el universo se contraiga como en el que se expanda 
uniformemente, para cada objeto existirá proporcionalidad entre la velo- 
cidad y la distancia. 

La interpretación de los fenómenos que se advierten en las galaxias 
y, en especial, el de corrimiento hacia el rojo, conduce a la formulación 
de diversas teorías para tratar de comprender lo que se observa en 
el universo. Esto forma parte de lo que se denomina cosmología. 


4 Telescopio reflector de 508 cm instalado en el Observatorio de 215 
Monte Palomar, situado en California, Estados Unidos de Amé- 
rica. Se lo emplea en el estudio de las galaxias más lejanas. 





Cosmología 


La cosmología es el estudio de la naturaleza del universo conside- 
rada como un todo. Define al universo como el conjunto integrado 
por la totalidad de los cuerpos celestes y de la materia. 


Los problemas que plantea la cosmología permanecen aún sin 
solución. No obstante, varias hipótesis matemáticas o modelos de 
Universo ofrecen diversos tipos de respuestas entre las cuales se puede 
seleccionar la que se considere más apropiada. 


Para aclarar las ideas es necesario establecer previamente ciertas 
suposiciones acerca del universo: 


— Homogeneidad. En el espacio la materia se distribuye unifor- 
memente, y las irregularidades locales, tales como galaxias y 
estrellas, pueden despreciarse para considerar solamente la den- 
sidad media del universo. 


- Isotropla. Se supone que las velocidades de los objetos (galaxias) 
no dependen de la dirección. 


- Universalidad. Las leyes físicas que se descubren en los labora- 
torios terrestres son válidas en cualquier lugar del universo. 


= Uniformidad. Las propiedades de los objetos muy lejanos pueden 
ser interpretadas de acuerdo con lo observado en los cuerpos 
más cercanos. 


Se debe admitir, por lo tanto, que el universo tiene las mismas 
características físicas, o sea, el mismo aspecto desde cualquier punto 
(galaxia) que se lo observe. Esto constituye el denominado principio 
cosmológico. De acuerdo con dicho principio, los datos obtenidos por 
la observación del universo desde la Vía Láctea serán idénticos a lo 
que presenta la observación desde otra galaxia a millones de años luz 
de distancia. 


Al tratar el problema cosmológico se plantea una dificultad por el 
hecho de que no se conoce la forma y las dimensiones del universo. No 
debe olvidarse que las mediciones de las galaxias se realizan a través 
de la luz que nos llega de ellas y, por lo tanto, la trayectoria de su 
desplazamiento nos presenta la geometría del sistema. Mientras en el 
espacio euclidiano la luz se desplaza en línea recta, en un universo 
relativista se curva por la presencia de masas cercanas, según lo de- 
mostró Alberto Einstein. 


Es decir que, además de la geometría del espacio plano, llamado 
también euclidiano, existen otras posibilidades geométricas como el 


216 





espacio curvo positivo y cerrado, similar al de una esfera, o el espacio 
hiperbólico de curvatura negativa, y por lo tanto abierto, que se puede 
asimilar a la figura que representa una silla de montar. El primero 
de ellos fue elaborado por B. Riemann y el segundo por N. Lobachevsky 
y J. Bolyai. En cada caso las propiedades de las figuras geométricas 
son distintas; así, por ejemplo, en el espacio euclidiano los ángulos 
interiores de un triángulo miden 180%, y mientras en el espacio de 
curvatura negativa (abierto) su valor es menor que 180”, en el espacio 
cerrado y de curvatura positiva es mayor que 180%, 





Distintos tipos de espacios: 1. espacio plano o euclídeo; 2. es- 
pacio cerrado de curvatura positiva; 3. espacio abierto de cur- 
vatura negativa. 


Utilizando las leyes de la relatividad general de Einstein y mediante 
cálculos efectuados posteriormente por diversos investigadores, se han 
desarrollado ecuaciones matemáticas que expresan la relación entre 
la masa del universo y su curvatura, ya que en el universo relativista 
de Einstein, según se dijo, la responsable de la curvatura del espacio 
es la masa, por la atracción gravitacional que ejerce. Resulta así que 
la curvatura del universo está determinada por la densidad de la mate- 
ria y de la radiación, y por el valor de la constante de Hubble. En 
consecuencia, si se conocen estos dos últimos valores —densidad y 
constante de Hubble— se puede obtener el sentido de la curvatura. 

Como la observación señala que el universo parece expandirse, este 
hecho indicaría que en algún instante, en el pasado, toda la materia 
estuvo concentrada en un punto. Cabe suponer, entonces, que una 
“explosión” inició el movimiento en expansión de todas las galaxias, 
partiendo del único punto del espacio donde estaba concentrada toda 
la materia. 

Los modelos basados en la hipótesis de que el universo tiene una 
edad finita se denominan modelos evolucionarios. Para calcular esa 
edad téngase presente que si las velocidades de alejamiento de las 
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galaxias no se han modificado desde que se inició la expansión, una 
galaxia situada a la distancia r, que se desplaza con la velocidad V, 


se está alejando de la Vía Láctea desde el tiempo + a 


Pero como L- = + donde + es la inversa de la constante de 


Hubble, la edad máxima del universo sería del orden de los 10 mil 
millones de años. El hecho de que las distancias de las galaxias tiendan 
a aumentar, puede dar motivo a que la velocidad de expansión dismi- 
nuya con el tiempo, pues la atracción gravitacional disminuye, lo que 
sugeriría que en el pasado las galaxias se habrían desplazado más 
rápidamente que en la actualidad. 

En. 1948, dos astrónomos ingleses, H. Bondi y T. Gold, introdujeron 
la cosmología del estado estacionario, y para ello establecieron el 
principio cosmológico perfecto, según el cual en gran escala el aspecto 
del universo no depende de la posición ni del tiempo. De acuerdo con 
esta teoría el universo es infinito tanto en extensión como en tiempo; 
su aspecto actual sería idéntico al que presentaba millones de años 
atrás y no tendría comienzo ni fin. Pero como de la observación resulta 
que existe expansión, es necesario admitir que continuamente se crea 
materia para mantener una densidad constante y equilibrar así su 
disminución originada por la expansión. Esto se explicaría con la for- 
mación continua de hidrógeno. 

La comparación entre los diversos modelos cosmológicos propues- 
tos y las propiedades observables del universo dará la pauta de cuál es 
el modelo más correcto. 


Examen de los modelos 
cosmológicos 


Cada modelo cosmológico refleja el modo cómo cambia el universo 
en el transcurso del tiempo. Para determinar cuál de estos modelos 
es el válido se deben estudiar galaxias lejanas, determinándose cómo 
eran en épocas pasadas y compararlas luego con las galaxias cercanas, 
o sea con las condiciones actuales. 

Hay tres posibilidades que podrían servir para establecer una dife- 
renciación entre las teorías evolucionarias y el estado estacionario: 


1. Como la velocidad de la luz es finita, a un objeto en el espacio 
se lo observa tal como era cuando la radiación luminosa (espectro 
visible) o su radioemisión (espectro de radio) fue emitida. Si se toman 
dos galaxias, una de ellas situada a un millón de años luz y la otra 
a mil millones de años luz, los espectros deberán ser distintos por efec- 
to de la evolución de cada una de ellas, aparte, por supuesto, del 
corrimiento hacia el rojo. En el modelo evolucionario, la galaxia más 
lejana será más joven que la cercana. 
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La galaxia austral NGC 5128 es muy peculiar. Está asociada a 
radiofuentes y se halla a 13 millones de años luz de distancia. 


En el estado estacionario, en cambio, los espectros serán iguales 
en ambos casos, ya que la creación de materia (y de galaxias) produce 
una composición similar de la misma en todo el universo. 

Si se adopta el estado evolucionario, cuando se mira hacia el pasado 
todas las galaxias que se observan serán jóvenes; en cambio, en el es- 
tado estacionario, y en cualquier lugar del universo, habrá tantas gala- 
xias jóvenes como viejas. 


2. Por efecto de la distancia, las galaxias más lejanas deberán te- 
ner velocidades de alejamiento mayores que las cercanas, pues al ale- 
jarse unas de otras disminuye la atracción gravitacional entre las mis- 
mas. Esto implica que en el modelo evolucionario el valor de la cons- 
tante de Hubble deberá disminuir a medida que pasa el tiempo. En la 
teoría del estado estacionario, en cambio, la constante de Hubble es in- 
dependiente del tiempo y de la distancia. 


La observación parece indicar, sin embargo, que la constante de 
Hubble para una galaxia remota es mayor que para otra cercana a la 


219 





Vía Láctea, lo que implicaría que el modelo evolucionario sería el 
correcto. 


3. La densidad de materia también puede ser usada como prueba. 
La idea de la evolución de las galaxias nos indica que si el universo se 
expande, la densidad debe disminuir con el tiempo. En el modelo evo- 
lucionario las galaxias más lejanas deben aparecer más próximas unas 
de otras que las cercanas a la galaxia. En cambio, en el modelo estacio- 
nario, la densidad será la misma, pues si bien las galaxias se separan 
Unas de otras, siempre “nacen” nuevas galaxias que van completando el 
espacio entre las existentes. 





Observado 


log! 


Para el modelo estacionario se advierte discordancia entre el nú- 
mero N de galaxias y su intensidad 1. 


Si la densidad media para el modelo estacionario es constante se 
puede deducir teóricamente una relación entre el número N de galaxias 
y su intensidad I, que dice: 


log N =— 1,5 log 1 + constante 


es decir que si representamos en un gráfico el log 1 y el log N, el re- 
sultado será una recta con pendiente — 1,5. Sin embargo, las obser- 
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vaciones E están de acuerdo con ese valor, como puede advertirse 
en la figura. Las fuentes de radioondas que corresponden a ciertos 
tipos de galaxias, sugieren que su distribución no es uniforme, y su 
densidad aumenta con la distancia. Estas observaciones .favorecen la 
teoría evolucionaria. A las galaxias más distantes se las ve tal como eran 
cientos de millones de años atrás, cuando el universo no se había 
expandido como en el presente. Esto indicaría que las galaxias más 
distantes parecen estar más próximas entre sí que las cercanas a la 
Vía Láctea. 
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Diagrama representativo de los corrimientos hacia 
el rojo de acuerdo con la fórmula de Doppler (pe- 
queñas velocidades) y la fórmula relativista (gran- 
des velocidades). 
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Como la diferencia entre los diferentes modelos reside en las gala- 
xias más lejanas, su estudio detallado es de suma importancia; pero 
justamente en ellas, los errores de observación son mayores, por lo 
cual el problema se presenta de difícil solución. 

El descubrimiento de los cuasars puede dilucidar este dilema, si 
se prueba que se encuentran a distancias comparables con las corres- 
pondientes a las galaxias; ya en algunas de ellas se han medido valores 
del corrimiento al rojo tales que: 





lo que implica velocidades radiales tan grandes que sus distancias 
deberían ser enormes. La fórmula del efecto Doppler dice: 





=2z resulta mayor que 


0,2. En este caso debe aplicarse la expresión relativista: 


Sl 
e 
En la figura se ve que para z=2 resulta Y = 240 000 km/s. 


Si las distancias que se obtienen aplicando la ley de Hubble son 
reales, el estudio de estos objetos es de excepcional importancia para 
la elección de algunos de los modelos cosmológicos posibles. 


IDEAS SOBRE EL ORIGEN 
DEL SISTEMA SOLAR 


Varias son las teorías sobre el origen del sistema solar propuestas 
en distintas épocas, pero ninguna de ellas es totalmente aceptada, 
pues no explican todos los fenómenos observados. 

Las ideas acerca del origen del Sol y los planetas pueden clasificarse 
en dos grupos principales: teoría de la colisión y teoría nebular. La 
primera de ellas, considerada por Buffon en el siglo XVII! y más recien- 
temente por H. Jeffreys, R. Lyttleton y J. Jeans, sugiere que una coli- 
sión rasante o un pasaje muy cercano del Sol junto a otra estrella 
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pudo originar, por un efecto de marea, la expulsión de una cierta can- 
tidad de materia del Sol, la cual posteriormente se condensó formando 
los planetas. La otra idea que corresponde a la hipótesis nebular, fue 
desarrollada inicialmente por Manuel Kant, en 1775, y posteriormente 
por Pedro S. Laplace, en 1796. Esta teoría admite que en su origen 
el Sol y los planetas formaban una gran nebulosa en rotación, que 
adquirió forma de disco a causa de su rápida velocidad de rotación. 
Después que se originó el Sol se formaron los planetas por conden- 
saciones localizadas, 

Los cálculos demuestran que la posibilidad de encuentros entre 
estrellas de la Galaxia es sumamente pequeña, casi imposible, pues si 
bien éstas tienen velocidades peculiares distintas, sus distancias rela- 
tivas son enormes. Se estima que desde la formación de la Galaxia el 
número de colisiones no ha sido mayor de 20 o quizás 30, de tal manera 
que si el origen del sistema solar se debiera exclusivamente a este pro- 
ceso, sólo se habrían formado unos 20 ó 30 sistemas solares entre las 
101 estrellas que hay en la Vía Láctea. 

Por otra parte, la probabilidad de que la materia expulsada de una 
estrella se condense posteriormente en planetas ha sido muy discutida; 
en la actualidad se supone que si una estrella pierde masa, forma una 
nube gaseosa que luego se diluye en el espacio. 

La coincidencia de que todos los planetas se mueven en el mismo 
sentido y de que sus respectivos satélites giran sobre su eje en el mis- 
mo sentido que la rotación del planeta, y que, además, sus órbitas están 
casi en el mismo plano, sugiere la idea de un origen del tipo de la ne- 
bulosa gaseosa. Pero a medida que el gas de esa nebulosa se enfriaba 
y se contraía, para conservar la cantidad de momento angular debía 
aumentar su velocidad de rotación. 


La cantidad de momento angular. La cantidad de momento angu- 
lar es un dato muy importante en la consideración de lo que sucede 
en los cuerpos en rotación, o en revolución alrededor de otro. Está 
dado por el producto de su masa m, por la velocidad v y por la dis- 
tancia al centro de movimiento r, es decir: 


C=m-v-r 


donde en un sistema aislado el valor de C se conserva constante. 

La cantidad de momento angular de una nube de gas está dada 
por la masa de cada partícula, multiplicada por su velocidad de tras- 
lación alrededor del eje del sistema y por su distancia a dicho eje. 
Si la nube se contrae, o sea disminuye de diámetro, para cada partícula 
decrece su distancia r al eje de rotación, y como la masa es de di- 
mensión invariable, para que el valor de C se conserve constante debe 
aumentar la velocidad de rotación v. En conclusión, si disminuye su 
diámetro, el sistema gira más rápidamente. 

Cualquier teoría sobre el origen del sistema solar debe considerar 
el valor de la cantidad de momento angular C y su distribución entre 
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los diversos planetas. Así, se calcula que el Sol contribuye con sólo 
el 2% de la cantidad de momento angular de todo el sistema solar, 
pero en cambio la contribución de Júpiter es del 60 %. 


Teoría nebular 


De acuerdo con la teoría nebular, los planetas se habrían originado 
por acumulación localizada, dentro del disco rotante, de partículas 
sólidas y gas por efecto de atracción gravitacional. Dichas masas ini- 
ciales se denominan protoplanetas, y con el transcurso del tiempo ha- 
brían alcanzado gran tamaño y masa. Posteriormente pudieron perder 
parte de la masa que decreció en los actuales planetas. 

Se considera que, por efecto de la mayor atracción gravitacional 
del Sol, la materia de mayor densidad se encontraría en sus cercanías; 
es decir, formarían los planetas interiores que, por lo tanto, tendrían 
mayor densidad; en cambio, los planetas de menor densidad serían los 
externos. Esto es lo que habría sucedido con los planetas similares a 
Júpiter, de pequeña densidad y constituidos esencialmente por hidró- 
geno, helio, amoníaco, metano, y quizás, agua, todas sustancias muy 
livianas. 

Como consecuencia de la gran velocidad de rotación, la nebulosa 
primitiva adquirió la forma de un disco achatado, de tal manera que 
las órbitas planetarias se ubicaron aproximadamente en un mismo 
plano y el movimiento de traslación de todos los planetas se orientó 
en el mismo sentido. 

La simplicidad de la hipótesis de Laplace facilitó que la misma 
fuese apoyada durante más de una centuria. Pero, posteriormente, su 
estudio detallado condujo a algunas objeciones serias. Por ejemplo: se- 
ría muy difícil demostrar que los anillos gaseosos formados a partir 
de la nebulosa dieran origen a los planetas; además, la distribución de 
la cantidad de momento angular determinada por la observación 
no está de acuerdo con lo que sostiene la teoría, pues la mayor parte 
del mismo sería mantenida por el Sol. 

En 1945, el físico alemán C. von Weizsácker sugirió que en la 
nebulosa primitiva pudieron aparecer vórtices turbulentos (torbellinos) 
ocasionados por la rápida rotación de la nube, los que a su vez habrían 
originado los planetas. 


Conclusión. Las diversas teorías sobre la formación del sistema so- 
lar no están sujetas a verificación observacional y, por lo tanto, son 
muy difíciles de probar. En cambio, es muy distinto el caso de las 
estrellas, porque su gran número permite encontrar representantes en 
diverso estado de evolución. Así se pueden fundamentar algunas ideas 
sobre cómo se modifican con el transcurso del tiempo. También es 
posible que la evolución de las galaxias pueda explicarse estudiando 
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detalladamente el número elevado de objetos que observamos en el 
cielo. 

El descubrimiento de sistemas planetarios similares al nuestro ten- 
dría, por lo tanto, gran significado para comprender el origen y evolu- 
ción de este tipo de sistemas. 
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ASTRONÁUTICA 


La astronáutica —también denominada cosmonáutica— es la rama 
de la ciencia que se ocupa de los viajes en el espacio y del diseño y 
construcción de las naves, cohetes impulsores y satélites artificiales ca- 
paces de realizarlos. Su actividad comenzó a concretarse, prácticamen- 
te, hace más de treinta años (1945), al iniciarse el estudio de la alta 
atmósfera terrestre mediante el envío de cohetes que llegaban hasta 
unos 100 kilómetros de altura sobre la superficie de la Tierra. El ulte- 
rior perfeccionamiento de los mismos permitió alcanzar alturas mayores 
y aun suministrar observaciones acerca de otros cuerpos celestes. 


El 4 de octubre de 1957 la Unión Soviética puso en órbita al primer 
satélite artificial terrestre —el Sputnik I—, iniciando así una nueva era 
en la navegación espacial, ampliada poco tiempo después con el envío 
de satélites tripulados. 


La llegada del hombre a otro cuerpo celeste se produjo por primera 
vez el 20 de julio de 1969, cuando descendieron en la superficie lunar 
dos astronautas estadounidenses, a bordo de la nave espacial Apollo 11. 


Ciencias del espacio 


En astronáutica se entiende por espacio todo lo que es exterior a la 
Tierra y a su atmósfera, y en ese sentido se mencionan los espacios 
interplanetario, interestelar o intergaláctico que corresponden, respecti- 
vamente, a los situados entre los planetas, las estrellas o las galaxias. 
Su estudio, con la ayuda de medios modernos de observación, corres- 
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ponde a las ciencias del espacio. Por consiguiente, a éstas se las puede 
definir como las ciencias que se ocupan de los fenómenos naturales 
que ocurren en la Tierra y fuera de ella, investigados desde vehículos 
espaciales. 


Vehículos aplicados a las investigaciones espaciales 


Los objetos celestes se observan desde fuera de la atmósfera terres- 
tre a través de globos, cohetes, satélites artificiales o por medio de 
naves espaciales. Todos ellos están provistos de diversos equipos encar- 
gados, entre otros aspectos, de guiarlos, medir y recopilar datos, recibir 
y transmitir información, etc. De tal manera, una vez colocados en la 
posición deseada, realizan las observaciones y mediciones proyectadas. 
Los datos así obtenidos deben ser enviados a la Tierra, necesariamente, 
por sus sistemas de comunicaciones. Salvo en los cohetes o globos, 
en que es posible recobrar todo el instrumental, y eventualmente tam- 
bién los resultados de las mediciones, los demás vehículos no son recu- 


Lanzamiento de un 
cohete Atlas-Age- 
na, portador de una 
cápsula espacial, 
realizado desde ca- 
bo Kennedy, E. U. 
de América. (Foto 
NASA.) 








perables, y cuando se agota la energía que permite su funcionamiento, 
dejan de enviar información. 

Los globos y -cohetes son empleados todavía para estudios espe- 
ciales como, por ejemplo, el análisis de las radiaciones infrarrojas o de 
los rayos X. Anteriormente también eran utilizados en el estudio del 
espectro ultravioleta de algunos astros, pero esta técnica fue reempla- 
zada recientemente por el uso de satélites artificiales equipados con 
pequeños telescopios que se complementan con detectores sensibles 
a la radiación a medir. 

Los satélites artificiales terrestres giran constantemente alrededor de 
nuestro planeta, de manera tal que ello permite el estudio continuo 
de la radiación que se recibe del espacio, y que no puede llegar a la 
superficie terrestre pues es absorbida por la atmósfera que nos rodea. 
Estos satélites también se emplean con fines de estudio físico del suelo, 
variaciones estacionales, observaciones meteorológicas, etc. , 

Un tercer tipo de artefactos que se envían al espacio son las naves 
espaciales. Su finalidad es, entre otras, la de fotografiar y obtener 
información directa de los objetos celestes, especialmente planetas y 
satélites del sistema solar. Así, se han enviado naves de este tipo a la 
Luna, incluyendo en este caso algunas tripuladas por astronautas, a fin 
de conocer directamente sus características. Posteriormente varios pla- 
netas del sistema solar —como Venus y Marte— han sido también objeto 
de investigaciones desde su misma superficie. A otros —como Mercurio 
y Júpiter— se los estudió mediante observaciones realizadas desde sus 
cercanías. 

Para lanzar los vehículos espaciales mencionados, es necesario dis- 
poner de una fuerza de propulsión superior a la fuerza de gravitación 
de la Tierra; por esta razón se los ubica en un cohete, generalmente de 
varias etapas, que los coloca en la órbita prevista. 

Hasta el momento, con excepción de los globos o cohetes, ninguno 
de los demás vehículos espaciales regresa a la Tierra. Los satélites 
artificiales terrestres, después de un cierto tiempo de actividad, se desin- 
tegran en la atmósfera de la misma manera que los meteoritos. A su 
vez, las naves espaciales enviadas a otros planetas pueden sufrir varias 
alternativas: continuar moviéndose alrededor del Sol, como los mismos 
planetas, descender en alguno de ellos o, eventualmente, alejarse del 
sistema solar. 


LOS VIAJES ESPACIALES 


Los viajes espaciales difieren de los habituales desplazamientos so- 
bre la superficie terrestre por un detalle fundamental: estos últimos 
se efectúan bajo la atracción de la fuerza de gravedad de la Tierra, 


Fotografía de la superficie lunar, tomada desde 412km de altura sobre + 
el satélite por el vehículo espacial Ranger IX. La mitad superior 
muestra el cráter Alfonso; los números 1, 2, 3 y 4 identifican las áreas 
reproducidas en detalle abajo. (Foto NASA, gentileza USIS.) 


Concepción artística del momento en que el vehículo espacial Ran- 13 
ger [X fotografía la Luna, momentos antes de estrellarse sobre la 
superficie lunar. (Gentileza USIS.) 
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cuyo valor es siempre el mismo. Este concepto se aclara recordando 
que los movimientos de un tren, un auto, una bicicleta o un avión se 
realizan siempre a idéntica distancia del centro de la Tierra, salvo muy 
pequeñas variaciones que carecen de importancia. Son desplazamien- 
tos cuya dirección forma ángulo recto con el radio del planeta y, por 
consiguiente, la fuerza de atracción gravitacional que sufren es perma- 
nentemente idéntica. 

En un viaje espacial, la dirección del movimiento forma con el radio 
de la Tierra un ángulo distinto del recto. Si se asciende verticalmente 
para alcanzar grandes alturas (varios cientos de kilómetros) el valor 
del ángulo será cero, puesto que el vehículo se aleja en la dirección 
de uno de los radios. Claro está que para que esto sea posible se 
debe vencer la fuerza de atracción terrestre. Véase, por ejemplo, lo 
que ocurre con los cuerpos que llegan a la Tierra desde el espacio: 
cuando chocan con la superficie, la velocidad que traen es similar a 
la que tendrían si provinieran de una distancia infinita. Esa misma 
velocidad adquirida por el objeto que se precipita, pero aplicada en 
sentido contrario, es la que necesita un cuerpo para vencer la fuerza 
de gravedad, escapar de la atracción del planeta y desplazarse hasta 
una distancia teóricamente infinita. Esta velocidad se denomina velo- 
cidad de escape o velocidad parabólica. 


Vlajes a la Luna y a los plan 





Un vehículo espacial que desde la Tierra se dirige a la Luna, o 
mejor dicho, hacia el punto del cielo donde la hallará, no necesita 
mantener su velocidad de escape de 11,2 km/s durante todo el trayecto. 
Mientras más se aleja del lugar del lanzamiento, la atracción gravita- 
cional terrestre se debilita, de manera tal que la velocidad necesaria 
para vencerla va disminuyendo a medida que prosigue el viaje y, con- 
secuentemente, la atracción de la Luna aumenta cuando el vehículo 
se le aproxima. Por este doble proceso —debilitamiento de la atracción 
terrestre por una parte, y aumento del campo de atracción gravitacional 
de la Luna, por la otra— se alcanza un punto en que ambas fuerzas se 
igualan, punto que se encuentra a unos 38 000 kilómetros de la Luna. 
Si el vehículo lo sobrepasa, cae dentro de la atracción lunar. 

Para lograr que el impacto con la superficie de la Luna sea más 
suave, la nave debe cruzar la línea de separación entre las dos fuerzas 
gravitacionales a la mínima velocidad posible, porque de no ser así el 
choque resultará más violento. El impacto en la Luna, en una caída 
libre, se produciría a la velocidad de escape —que en la misma es de 
2,4 km/s— más la velocidad de la Luna en su órbita. 

El proyecto de un viaje a la Luna con un vehículo espacial y su 
regreso posterior a la Tierra, contempla, como mínimo, cuatro manio- 
bras principales: 

a. salida de la Tierra; b. disminución de la velocidad al cruzar la 
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línea de equilibrio; c. salida de la Luna; d. disminución de la velocidad 
cuando, de regreso a la Tierra, cruza la línea de equilibrio. 

Una vez lanzado desde la Tierra, el vehículo espacial se mueve a 
lo largo de una órbita determinada, que es el resultado de todas las 
fuerzas exteriores que actúan sobre él. Intervienen la fuerza de atrac- 
ción de la Tierra, de la Luna y del Sol, pero influyen también otros 
efectos, como la resistencia de la atmósfera terrestre al moverse la 
nave cerca de la Tierra, la presión de la radiación originada en el Sol, 
etcétera. 

De esta manera, y para comprender el desarrollo de las investigacio- 
nes espaciales, es necesario estudiar cómo se realiza el movimiento 
orbital de una nave espacial. Para ello, y con el objeto de simplificar 
el problema, se analiza a continuación el movimiento de una de ellas 
bajo la influencia de un cuerpo celeste. 


Movimiento en una órbita 


Sea un cuerpo de masa m que se traslada alrededor de otro de 
masa M, y tales que m es considerablemente menor que M. Si el cuer- 
po M ocupa uno de los focos de la elipse descripta por m, y a es el 
semieje mayor de la órbita de éste, su velocidad de traslación V está 
dada por: 


Va=G (Mm) (2-2) (1) 
sc a 
donde G es la constante .de gravitación = 6,67 x 104 cm3/g s?, La 
fórmula [1] se conoce como ecuación de la energía. 
La distancia r entre ambas masas se denomina radio vector y toma 
un valor distinto en cada punto de la elipse. En estas circunstancias, 
el cuerpo de masa m es un satélite del cuerpo de masa M, como es el 


Velocidad V 


semieje menor b 





semieje mayor a Cuerpo de 
masa M 


Órbita elíptica des- 
cripta por un cuer- 
po de masa m y 
animado de veloci- 
dad ». 











caso de la Luna respecto de la Tierra, o de un planeta como la Tierra 
en relación con el Sol. 

Para una órbita cerrada (un círculo o una elipse), el semieje mayor 
a debe ser positivo y finito. Para una órbita parabólica resulta a = «o; 
y para una órbita hiperbólica a es negativo. 

Si la órbita es parabólica, los cuerpos se alejan uno del otro, y 


reemplazándo en [1] -= O, resulta: 


v3=6 (Me mL (2) 
que se denomina, también, velocidad de escape. 
Para la velocidad en una órbita circular donde a =r: 
V=G6M+m- (31 
Dividiendo miembro a miembro las ecuaciones [2] y [3], se tiene: 


2 
y CM+má 





ve CM+m+ 





y2 

2=2 
vs 

Va =2-V 


de donae: 
V=vV2 V, 


Si se conoce el valor de la velocidad circular V, para una determi- 
nada órbita, se puede obtener fácilmente la velocidad parabólica o de 
escape, V, para la misma órbita. 


Velocidad en una órbita elíptica. Si un cuerpo, como es por ejem- 
plo cualquiera de los satélites artificiales que giran alrededor de la Tie- 
rra, se mueve sobre una órbita elíptica de acuerdo con la fórmula [1], 
alcanza su máxima velocidad en el perigeo, y la mínima, en el apogeo. 

Si la masa m del satélite es muy pequeña con respecto a la masa M 
del planeta, que es el caso más común, se puede despreciar m, de 
donde (véase fórmula [1]): 

m=c-.m(£-L) 14] 
CR 
donde G : M es el producto de dos constantes, o sea otra constante K, 
que para el caso de la Tierra vale: 


K=G-*M,”= 4,0 x 10% cm3/ s2 
pues G = 6,67 x -10% cm?/g s?. 
y Mp=6x 107 g, 
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Cuando el satélite se desplaza desde el perigeo hacia el apogeo, 
el radio vector r aumenta de valor y, de acuerdo con la fórmula [4], la 
veiocidad orbital Y disminuye. En cambio, cuando se traslada desde 
el apogeo hacia el perigeo, la distancia r disminuye y, entonces, la 
velocidad V aumenta. Luego, conocido el valor del radio vector r en 
un punto cualquiera de una órbita de semieje mayor a, se puede deter- 
minar fácilmente su velocidad en esa posición de la órbita, 

Un caso particular de la elipse es la circunferencia, pues en ésta el 
radio vector r es siempre igual al semieje mayor a, y resulta r=a=R, 
siendo R el radio de la circunferencia. En este caso: 

K 
Ya 2% 
* 
En la parábola, en cambio, el semieje mayor es infinito, o sea 
= 0; y como además r =R, distancia al centro de la Tierra, se tiene: 
a e 
va =2 R 
En resumen, para una órbita de un satélite terrestre la relación en- 
tre la velocidad V, el radio vector r y el semieje mayor a está dada por: 


2 1 
1= o os 
rad Tine 
Despejando a se tiene: 
n=k2_K 
Peal 
Kzk2-y 
a r 
a= —_— 
kF-v2 
e rK e 
2 =AA 1 


Conocida la velocidad V y el radio vector r es posible determinar 
el tipo de órbita, o sea el valor de a. 

Además, de la tercera ley de Kepler deducimos el perlodo en años, 
dado M en masas solares y el semieje a de la órbita, en unidades as- 
tronomicas: 


a 


pr 


Recíprocamente, dados P y M, se obtiene el valor de a. 


Velocidad parabólica o de escape. Como ya señalamos, para ale- 
jarse de la Tierra cumpliendo una travesía espacial, un vehículo debe 
vencer la fuerza de atracción de la Tierra, y ello se puede lograr acele- 
rándolo hasta una determinada velocidad. Según la ley de atracción 











universal, la fuerza gravitacional de la Tierra varía con la distancia, y 
por lo tanto también varía la velocidad de alejamiento necesaria. Esa 
velocidad depende de la masa del cuerpo de donde parte el vehículo 
y de la distancia al centro del mismo (planeta o satélite). 

El cálculo de la velocidad de escape o velocidad parabólica desde 
un cuerpo de masa M se efectúa por medio de: 


vi=cM-2 
R 


donde R es la distancia desde la superficie al centro del planeta o saté- 
lite. Para el caso de la Tierra, donde R = radio de la Tierra = 6,3 x 
x 10% cm, resulta: 


2-2:K_2x4x10%cm/s2 _ 12 cm? 
va R 6,3 x 10 cm 1,27 x 108 cm?/ s? 


Y, =V1,27 x 1012 cm?/s2 
v, =1,12 x 10 cm/s 
V, = 11,2 km/s = 40 320 km/ hora 


A 5 000 km de altura sobre la superficie de la Tierra la velocidad 
de escape disminuye a: 





8 x 10% cm3/ s2 
A mM 2 
v3 11,3x 10 7,1 x 101 cm?/s? 


de donde: 
V, = 8,4 km/s = 30 240 km/ hora 
En este caso se considera R = 6 300 km + 5 000 km. 
En la tabla | se presentan las velocidades de escape para la Luna, 
los planetas y el Sol. 
TABLA 1 
VELOCIDAD DE ESCAPE PARA ASTROS DEL SISTEMA SOLAR 


Velocidad Velocidad 
CUERPO de escape CUERPO de escape 
(km/s) (km/s) 
LUNA oia acre 2,4 E AA 35,4 
MIBTCUTIO: a<ieicsion aras 4,3 DIA corra 21,6 
o AAA 10,3 LL RAP 22,8 
TOA ir 11,2 PIMIÓN ec e ¿unio Ed 
MÉS: enariiosadosanaor 5,0 APRA .. 620,0 
ADIOS ¿ue e ra 59,5 
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En resumen: la velocidad de escape es la necesaria para que la 
órbita del vehículo resulte una parábola y por lo tanto, el tiempo nece- 
sario para regresar al punto de partida resulte infinito. 


Órbitas de los satélites terrestres artificiales 


La colocación de un satélite en órbita consiste en elevarlo a una 
cierta altura sobre la superficie de la Tierra (mayor de 100 km) y luego 
darle una dirección y velocidad determinadas. En esas condiciones 
si se establece el perigeo de la órbita a esa altura, las dimensiones de 
la órbita y su excentricidad dependerán de la velocidad que adquiera 
el satélite, todo lo cual resulta de: 


va,.= «(E = e 
Como el foco de la elipse estará en el centro de la Tierra, la intro- 
ducción de un satélite en órbita significa que r, es un valor constante 
(distancia del perigeo a! centro de la Tierra). De esa manera, un aumen- 
to de V;o. determina el correlativo aumento del semieje mayor a de 
la órbita (ver fórmula [5]). 


El módulo de comando y 
servicio de la Apollo 17 fo- 
tografiado desde el módulo 
lunar durante las operacio- 
nes efectuadas tras un exi- 
toso alunizaje. Se observa 
parte de la superficie sele- 
nita. (Foto IPS.) 








TABLA 2 


PERÍODO Y VELOCIDAD CIRCULAR PARA SATÉLITES TERRESTRES 
UBICADOS A DISTINTAS ALTURAS 


Alfa Período Velecióad Altura Periodo Vetosides 
o 1h 24m Os 7,92 1000 1h 44m 4s 7,38 
100 1h 25m 8s 7,87 1500 1h 55m 2s 7,15 
200 1h 28m 2s 7,81 5000 3h 20m 4s 5,95 
500 1h 34m 2s 7,64 35 880 24h 3,08 


Órbitas de los vehículos espaciales enviados 
a Marte y a Venus 


Para que un vehículo espacial lanzado desde la Tierra pueda llegar 
a Marte, debe describir una trayectoria elíptica cuyo perihelio se hallará 
en un punto próximo a la posición que ocupa la Tierra en el momento 
del lanzamiento. La velocidad del vehículo deberá ser algo mayor que 
la velocidad de traslación de la Tierra. 


Trayectoria descripta por 
un vehículo espacial lan- 
zado desde la Tierra ha- 
cia Marte. 








El vehículo espacial ">, 
llega a Marte 





PERIHELIO 
El vehículo espacial 
sale de la Tierra 
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El semieje mayor de la órbita elíptica descripta por ese vehículo 
se calcula así: 
ar + dy 


A 


fórmula donde a, es el semieje mayor de la órbita de la Tierra, e igual 
a 1 UA; y a, es el semieje de la órbita de Marte, e igual a 1,52 UA. En 
consecuencia, el semieje de la órbita del vehículo espacial tendrá 
este valor 


a= 14452 - 1,26 UA 


Consecuentemente, el afelio de la órbita se encontrará en las cer- 
canías de Marte. 


La velocidad que se debe imprimir al vehículo puede ser calculada 
con la fórmula [1], pues se conoce el semieje mayor de su órbita y 
la longitud del radio vector r, igual a 1UA. Como la masa del Sol 
M = 2 x 10% g, y la constante de gravitación G = 6,67 x 10 cm?) g s?, 
resulta: 


2 1 1 
2= 20 3/2 (-£ -. 2 
v2= 1,34 x 10 15 (£ 7) 15 x 10Wm/UA 


donde se ha despreciado la masa m del vehículo espacial por su pe- 
queñez con respecto al Sol. En esta fórmula se divide por el número 
de metros que hay en una unidad astronómica. 


Efectuando el cálculo resulta: 


n= 134x100 (2__1 1 
vor [2 135)= 107 x 100 m8/5t 


V =3,27 x 104m/s = 32,7 km/s 
Por comparación, la velocidad de la Tierra en su órbita es de: 
v2=8,9 x 108 (2 — 1) = 8,9 x 10% m2/s? 
V =2,96 x 101 m/s= 29,6 km/s 


menor que la velocidad necesaria para llegar a Marte, 


El tiempo que emplea el vehículo espacial en su viaje a Marte, es 
decir para llegar desde el perihelio al afelio, se calcula de acuerdo con 
la tercera ley de Kepler, pues: 


P= a = (1,26) = 1,41 años 


Éste es el tiempo que emplea para recorrer toda la órbita. Para ir del 
perihelio al afelio invierte la mitad de ese tiempo, o sea 0,70 años = 
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, Trayectoria descripta por un 
vehículo espacial lanzado 
desde la Tierra hacia Venus. 


7 AFELIO 
-“El vehículo espacial 
sale de la Tierra 


















PERIHELIO 
El vehículo espacial 
llega a Venus 






= 8Y. meses. Por supuesto, el viaje debe ser planeado de tal manera 
que cuando el vehículo alcance su afelio, Marte debe encontrarse tam- 
bién en ese punto. 

El viaje de regreso desde Marte hacia la Tierra es similar a la tra- 
yectoria que cumplirá un vehículo espacial enviado desde la Tierra hacia 
Un planeta interior, como por ejemplo hacia Venus. En este caso será 
el afelio el que estará muy próximo a la Tierra y el perihelio coincidirá 
con Venus. Luego el semieje mayor de la órbita del navío espacial será: 


ESTUDIOS REALIZADOS DESDE 
VEHÍCULOS ESPACIALES 


Los satélites terrestres 


A partir de 1957 una extensa variedad de satélites artificiales fue 
Ubicada en diferentes órbitas alrededor de la Tierra. Sus aplicaciones 
son muy diversas: 


+ Comunicaciones. 


+ Observaciones meteorológicas (distribución de nubes, formación 
de tormentas, huracanes, etc.). 


+ Mediciones geodésicas y geofísicas (forma y dimensiones de la 
Tierra, distribución de su masa, campo magnético terrestre, etc.). 
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e Estudio de las condiciones del suelo y de las variaciones estacio- 
nales de la vegetación, detección de plagas agrícolas, etc. 


e Estudio de los océanos (corrientes y profundidades marinas, mo- 
vimiento de cardúmenes, etc.). 


+ Observación de la actividad solar, 


+ Observaciones de estrellas y otros objetos celestes en el espectro 
ultravioleta, rayos X y rayos gamma. 


e Investigaciones físicas (como —por ejemplo- la comprobación de 
la teoría de la relatividad). 

Para el funcionamiento de su equipo electrónico la mayoría de los 
satélites cuentan con células solares que generan electricidad al recibir 
la luz del Sol. Otros, sin embargo, tienen una pequeña usina nuclear. 


Satélites para comunicaciones 


En 1958 comenzaron los primeros ensayos de comunicaciones a 
gran distancia por medio del satélite Score. Posteriormente los satélites 
Echo y Courier aumentaron el interés por este medio de comunicación. 
Actuaban como satélites pasivos, pues su función era sólo la de reflejar 
las ondas de radio. 

En 1962 el satélite Telstar, de características más evolucionadas, 
inició una nueva etapa en las comunicaciones. Los artefactos de este 
nuevo tipo funcionaban como satélites repetidores: recibían las señales 
que se les enviaba desde la Tierra y las retransmitían. Muchos de ellos 
son empleados en la actualidad tanto para las comunicaciones entre 
continentes o países (satélites Intelstat), como para uso dentro de un 
mismo país (URSS, Canadá, Indonesia, etc.). Se los ubica en órbita 
geosincrónica, es decir que se mueven alrededor de la Tierra en coinci- 
dencia con la rotación terrestre, y entonces se encuentran permanen- 
temente sobre un mismo punto de la superficie de nuestro planeta. 
Para que ello sea posible deben situarse a unos 35 000 km de altura. 

El 20 de septiembre de 1969, nuestro país quedó incorporado al 
sistema de comunicaciones vía satélite, al inaugurarse en las cercanías 
de Balcarce (provincia de Buenos Aires) una antena parabólica de 
30 m de diámetro apta para recibir comunicaciones telefónicas, de tele- 
visión, etc., por intermedio del satélite Intelstat, ubicado sobre órbita 
geosincrónica sobre el océano Atlántico, a la altura del ecuador. En 
marzo de 1972 se completó la estación de Balcarce con una segunda 
antena del mismo tipo. 


Satélites meteorológicos 


Diversos satélites artificiales son empleados en estudios meteoroló- 
gicos; tanto los Estados Unidos como la Unión Soviética utilizan saté- 
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+ Encuentro de los satélites. artificiales Géminis VI y VII, foto- 
grafiado por la cámara instalada en Villa Dolores, provincia de 
Córdoba. (Gentileza Observatorio Astrofísico Smithsoniano.) 







4 Satélite de comunicaciones Telstar, que utilizó para su funcio- 
namiento mecanismos que le permitían aprovechar la energía 
solar. (Foto American Telephone and Telegraph Company.) 







lites con órbitas polares a fin de observar las condiciones meteoroló- 
gicas en todo el globo. 

En la actualidad se está desarrollando un grupo de satélites geosin- 
crónicos, de tal manera que cada uno de ellos observe la misma fracción 
de la superficie. Así los Estados Unidos situaron tres satélites sobre 
el hemisferio occidental; la Organización Europea para la Investigación 
Espacial (ESRO) ubicará otro sobre Europa. Un quinto, lanzado por la 
Unión Soviética, actuará sobre ese país y parte de Asia. Además un 
satélite japonés observará el Lejano Oriente y el sector occidental del 
océano Pacífico. Con este dispositivo conjunto se podrá tener una visión 
inmediata de la situación meteorológica en todo el mundo. 
















Estudio de algunos cuerpos celestes 






LUNA 


La Luna, el cuerpo celeste más próximo a la Tierra, es el que —entre 
otras cosas por esa misma cercanía y relativa facilidad de acceso— 
mayor interés despierta desde el punto de vista de las investigaciones 
espaciales y, en consecuencia, ha sido necesariamente la primera etapa 
en la exploración del espacio. El comienzo de estos estudios incluyó 











4 Vista general de una compleja estación terrena empleada en las 
comunicaciones vía satélite, ubicada en el estado de Maine, 
E.U.A. Entre sus instalaciones se destaca, en primer plano, el 
edificio que alberga el equipo de control, computación y rastreo; 241 
la enorme cúpula que se advierte al fondo cubre la antena prin- 
cipal. (Foto American Telephone and Telegraph Company.) 








4 Traza de una parte de la órbita del sateloide Echo, fotografia 
tomada desde el Observatorio Astronómico de La Plata, 


el envío de artefactos dotados de equipo para la obtención de datos 
especialmente fotografías— y su inmediato envío a la Tierra. Al prin- 
cipio, estos artefactos terminaban su misión al hacer impacto en la 
superficie selenita, destruyéndose. Posteriormente, fueron colocados 
satélites artificiales alrededor de la Luna. Así, el Lunik 3, en 1959, 
fotografió la cara invisible del satélite terrestre y, por primera vez, se 
pudo comparar esa región con la cara que permanentemente mira a 
la Tierra. Aquélla presenta un número mayor de cráteres que la región 
visible y, además, denota la falta de planicies oscuras (maria), de tal 
manera que su aspecto general es algo distinto. 

Hasta el año 1976, descendieron suavemente en su superficie quince 
vehículos espaciales; doce hombres han caminado sobre ella o la reco- 
rrieron mediante un pequeño vehículo construido y transportado a ese 
efecto. En cada descenso se investigaron distintas áreas y se instaló 
diverso tipo de instrumentos, como sismógrafos, contadores de radiacti- 
vidad, un reflector de rayos laser, cámaras fotográficas sensibles al 
ultravioleta, etc. Además unos 400 kg de rocas y polvo lunar fueron 
traídos a la Tierra; de ello se dedujo que la composición de la Luna 
difiere significativamente de la terrestre, pues contiene: 

+ oxígeno 61% 

e silicio 16 % 

+ aluminio 9% 

e calcio + sodio 6 % 

* magnesio 4% 

e hierro 2% 








Esto indicaría que el origen de la Luna no es similar al de la Tierra. 


La edad de las rocas lunares más antiguas resultó de 4,5 Xx 10? 
años, coincidente con el de las más viejas rocas terrestres. Pero en 
aquéllas es evidente la falta de erosión, salvo la debida a los impactos 
de meteoritos. Las zonas planas (maria) se han formado más reciente- 
mente (unos 3,0 a 3,7 x 10? años), debido al flujo de lava desde el 
interior hacia el exterior durante una intensa actividad volcánica. Pro- 
bablemente ésta ha sido la última actividad geológica producida en 
nuestro satélite. Los cráteres con rayas brillantes, como Copérnico, son 
relativamente recientes, con una edad de alrededor de 10% años. Se 
ha comprobado la existencia, sin embargo, de cráteres todavía más 
jóvenes, pues tendrían unos pocos millones de años de antigiedad. 


Segunda antena instalada en la estación terrena de Balcarce 
(Argentina), con la que se aumentó considerablemente el vo- 
lumen de las comunicaciones vía satélite. 























a del cráter lunar Tycho, obtenida por el vehículo Lu- 
nar Orbiter V. (Foto NASA.) 


No aparece ningún indicio de materiales volátiles, ni tampoco prue- 
bas de que hubieran existido elementos acuosos en algún tiempo pasado 
o, eventualmente, material orgánico. 


Han llamado la atención de los científicos las concentraciones de 
material denso ubicadas bajo el nivel de la superficie lunar y detec- 
tadas por las anomalías que ejercen en el movimiento orbital de los 
satélites artificiales. Se dio a estas concentraciones el nombre de 
mascons. 


Los cuatro sismómetros dejados por las naves de la serie Apollo 
han permitido registrar temblores lunares debidos tanto a la actividad 
interna como al impacto que produce la caída de meteoritos. Así, 
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mediante el estudio de esos registros se ha deducido la estructura inter- 
na del satélite: 


e una corteza de unos 60 km de espesor y una densidad de 3 g/ cm; 


«e un manto ó litosfera de 1000 km de espesor y una densidad de 
3,4 a 3,5 g/ cms; 

* una región central de algunos cientos de kilómetros de diámetro, 
rica en hierro y a una temperatura de unos 1 500* C, probablemente 
en estado de fusión. 

Por otra parte, el registro de los impactos de meteoritos sobre su 
superficie ha probado que, en ciertas oportunidades, la Luna ha atrave- 
sado anillos de meteoritos que se mueven alrededor del Sol. Se pro- 
duce entonces en la Luna lo que conocemos en la Tierra como /luvias 
de meteoritos. En esas circunstancias, el registro de los impactos aumen- 
ta considerablemente sobre el nivel normal. 


MARTE 


Existen diversas razones por las cuales Marte es un objeto de excep- 
cional interés para las investigaciones espaciales: la enorme cantidad 
de detalles que se observan en su superficie .a través del telescopio, 
el cambio de color y forma de diversas regiones de una a otra estación, 
la formación del casquete polar en el respectivo invierno y su posterior 
desaparición, etc. 

Mediante el análisis de los espectros ultravioleta e infrarrojo de la 
luz reflejada por dicho planeta se puede obtener información respecto 
a la composición química de su atmósfera y a la naturaleza de su 
superficie. La determinación de su campo magnético puede ser reali- 
zada mediante un magnetómetro; un contador de partículas cargadas 
eléctricamente puede dar una idea de la existencia de regiones de radia- 
ción. Con cámaras de televisión es posible obtener fotografías y estudiar 
detalles topográficos de su superficie. 

El descenso de naves espaciales en el suelo marciano ha comen- 
zado a brindar información que, entre otras cosas, podrá dilucidar la 
existencia —o no— de vida en aquel planeta. 

Las primeras fotografías tomadas desde las cercanías de Marte 
fueron obtenidas por el Mariner 4 en el año 1964 y, posteriormente, 
por el Mariner 9 en 1972. Una mayor información se obtuvo a través 
de las naves Viking 1 y 2, que en agosto y septiembre de 1976, des- 
cendieron suavemente en la superficie marciana. 

Las fotografías recibidas muestran un planeta muy distinto a la 
Tierra. Abundantes cráteres sobre su superficie lo asimilarían a la Luna, 
pero se diferencia de ésta por la presencia de volcanes de enormes 
dimensiones, algunos sin cráteres en sus laderas, lo que sugeriría que 
son geológicamente jóvenes. El mayor de ellos, denominado Nix Olimpi- 
ca tiene una base de 600 km de diámetro, y una altura de 9000 m 
sobre el nivel medio marciano. 
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El monte Arsia, uno de los mayores volcanes marcianos, foto- y 
grafiado por la nave Viking I durante su aproximación a aquel 
planeta. La depresión central mide unos 120 km de diámetro. 
(Foto IPS.) 


Cauces con complejas redes de brazos confluyentes podrían indicar 
la presencia de ríos en épocas pretéritas, y un clima probablemente 
diferente. 

Los cráteres no presentan rayos en dirección radial como algunos 
de los observados en la Luna, el suelo marciano presenta, además, evi- 
dentes signos de erosión; casi exclusivamente de tipo eólico (o sea 
debida a los vientos). 

Por medio de las misiones Viking 1 y 2 se confirmaron las obser- 
vaciones realizadas a través del telescopio y que habían mostrado que, 
en determinadas circunstancias, en zonas muy amplias del planeta, era 
imposible distinguir detalles de la superficie, hecho que se interpretó 
como resultado de enormes tormentas de polvo. Es evidente, entonces, 
que el transporte de material de pequeño tamaño (polvo) se realiza a 
escala global. 

Como confirmación del efecto del viento se observan campos de 
dunas, en algunos cráteres de grandes dimensiones, que también apa- 
recen en las fotografías obtenidas desde su superficie. Inclusive alre- 
dedor de rocas de regular tamaño se notan depresiones producidas por 
la excavación eólica. 

No aparecen cadenas montañosas pero, en cambio, se aprecian 
grietas o fracturas, algunas de tamaños colosales si las comparamos 
con las existentes en la Tierra. Ejemplo de ello es Coprates, de varios 
miles de kilómetros de largo, mil de ancho y 2 6 3 km de profundidad. 

Del análisis preliminar de los elementos del suelo marciano, la nave 
Viking 1 determinó que la abundancia de los elementos, en orden 
decreciente, es: silicio, 15 %; hierro, 15 %; calcio, 5 %; aluminio, 3%, 
y titanio, 1%. Es evidente que el color rojo del planeta se debe a los 
compuestos de hierro. En la atmósfera se detecta nitrógeno, argón y 
trazas de oxígeno. 











MERCURIO 


Luego de su paso por Venus, la nave espacial Mariner 10 completó 
tres pasajes por las cercanías de Mercurio, durante los años 1974 y 
1975. Se obtuvo así diversa información sobre el planeta más cer- 
cano al Sol. Las fotografías muestran un aspecto extraordinariamente 
semejante al lunar: una superficie cubierta de cráteres con áreas bri- 
llantes y oscuras. Estas últimas corresponden a regiones de cráteres 
distribuidos de manera irregular. A su vez, en las zonas brillantes tam- 
bién aparecen cráteres, pero éstos muestran rayas radiales de tonali- 
dades brillantes. 

Los cráteres presentan gran variedad: desde pequeños hoyos, ape- 
nas visibles, hasta enormes cavidades. Es común que los que poseen 
». La llegada de la Viking I al suelo marciano, en 1976, constituye y 
246 uno de los jalones más destacados de la conquista espacial. En 


el grabado se aprecia un primer plano de la superficie-de Marte 
obtenido y transmitido por dicha nave. (Foto IPS.) 
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un diámetro mayor de 15 km presenten picos prominentes en su cen- 
tro; algunos pocos de mayores dimensiones —de 150 a 200 km de 
diámetro— muestran un doble anillo montañoso alrededor de su centro. 
La relación entre su profundidad y su diámetro es, en general, similar 
a la apreciada en los cráteres lunares. 

Son también observables regiones relativamente planas y con pocos 
cráteres, análogas a los maria de la Luna, pero a diferencia de éstos, 
no son más oscuros que los terrenos altos. 

Lo más llamativo en Mercurio son las “rajaduras” o cañadones que 
se prolongan a lo largo de centenares de kilómetros; algunos, incluso, 
atravesando cráteres. Se conjetura que posiblemente son resultado de 
fuerzas de compresión producidas al contraerse el planeta. 

Existen signos de vulcanismo, tal como cráteres de impacto semi- 
cubiertos por lava. No hay evidencia de erosión atmosférica, de tal 
manera que se puede concluir que el planeta no ha poseído atmósfera 
desde que finalizó el bombardeo que originó los cráteres de impacto. 

Su alta densidad (5,4 g/cm3), y el hecho de que su superficie 
presente un material no muy distinto al de la Luna —y por lo tanto de 
densidad no muy alta—, indica que su núcleo es mucho más denso, 
seguramente de hierro y níquel, y por lo tanto de características total- 
mente distintas a las de nuestro satélite. 


VENUS 


Es un planeta muy similar a la Tierra en cuanto a sus dimensiones, 
pero total y permanentemente cubierto de nubes. Durante el acerca- 
miento del Mariner 10, en 1973, se obtuvieron fotografías sensibles al 
ultravioleta que mostraron las características generales de esas nubes. 
De ellas se ha deducido un desplazamiento de toda la atmósfera venu- 
sina en un intervalo de 4 a 6 días. Algunos investigadores han suge- 
rido que esas nubes se componen de gotas de ácido sulfúrico, 

Pero lo más desconcertante y extraordinario son los resultados obte- 
nidos a través de las naves espaciales de la Unión Soviética, que llega- 
ron a posarse suavemente en su superficie, y transmitieron información 
acerca de las condiciones ambientales. Datos provenientes de los navíos 
Venera 7 (1970) y 8 (1972), y confirmados por los Venera 9 y 10 
(ambos en 1974) indican una temperatura en la superficie del orden 
de los 475% C. La presión atmosférica es de 90 a 92 veces la presente 
en la atmósfera terrest,e, o sea que equivale a la que se encuentra a 
una profundidad oceánica del orden de los 1000 m. 

Esta extraña característica se debe al efecto de “invernadero”: la 
luz solar absorbida por el suelo es irradiada nuevamente en el infrarrojo, 
pero el CO, —que parece ser muy abundante en su atmósfera— tiene la 
propiedad de absorber esa radiación. Por lo tanto casi toda ella queda 
atrapada, y como consecuencia la temperatura resulta muy elevada. 
Ella decrece con la altura, puesto que la radiación infrarroja es absor- 
bida en su mayor parte en las capas inferiores de la atmósfera. 
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JÚPITER 


Es un planeta de características muy distintas a los mencionados 
anteriormente. No muestra una corteza sólida y lo que observamos es 
su atmósfera gaseosa. 

Se determinó la existencia de temperaturas entre — 150? y — 130% C 
en la banda ecuatorial, mientras que la mancha roja, una extraña región 
ovalada de regulares dimensiones, es más fría que su región circundante. 

El Pionner 11 (1974) no detectó diferencia entre la energía irradiada 
en la cara que mira al Sol y la opuesta. Con una temperatura promedio 
de — 145* C para ambas, los cálculos indican que emite entre 2 y 2,5 
veces más energía que la que absorbe del Sol. Este inesperado des- 
cubrimiento sugiere que Júpiter debe tener otra fuente de obtención 
de energía; una posibilidad es que ello sea resultado de la conversión de 
energía gravitacional en calor debido a una lenta contracción de todo 
el planeta. 

En diciembre de 1973 el navío Pioneer 10 detectó la presencia de 
helio, carbono, nitrógeno y oxígeno en la misma proporción que en el 
Sol, lo que indicaría una composición química similar. 

Las fotografías del planeta presentan a la banda ecuatorial con una 
compleja estructura, donde llamativos círculos claros sugieren tormentas 
de tipo huracanado con desplazamientos de materia en sentido vertical. 


soL 


Ha sido estudiado mediante una gran variedad de satélites y naves 
espaciales, que con el instrumental adecuado analizaron tanto el espec- 
tro visible como el ultravioleta y el de los rayos X. Además, algunos de 
los satélites artificiales tripulados de la serie Skylab y las naves Apollo 
que realizaron observaciones de las prominencias solares, obtuvieron 
espectros en el ultravioleta de algunas regiones destacadas del Sol, etc. 

Más recientemente se emplearon los artefactos Helios 1 y 2, lan- 
zados en 1975 y 1976 en órbitas alrededor del Sol, y diseñados con 
capacidad para acercarse hasta unos 40 millones de kilómetros y estu- 
diar así en detalle la actividad y las manchas solares, los filamentos, 
su campo magnético, la radioemisión, el viento solar, etc. Han sido 
construidos para resistir altas temperaturas, del orden de los varios 
centenares de grados centígrados, como las que encontrarán en su 
mínimo acercamiento al Sol. 


FUENTES DE RAYOS X 


Una nueva rama de la astronomía se desarrolló desde 1966 a partir 
del descubrimiento —debido al instrumental montado en cohetes— del 
hecho de que algunos cuerpos celestes emiten rayos X. Posteriormente 
este campo de investigación se amplió en forma considerable con el 
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empleo de satélites artificiales colocados en órbitas alrededor de la 
Tierra. La radiación estudiada corresponde a la región espectral entre 
0,2 y 3 keV de energía, que se conoce como rayos X blandos (1), y cuyo 
rango de longitudes de onda está comprendido entre 60 y 4 A. 

El número de fuentes emisoras de este tipo descubiertas hasta el 
presente alcanza a dos centenares, algunas de las cuales se identifica- 
ron con estrellas, y otras con remanentes de explosiones de super- 
novas, cúmulos globulares y galaxias; pero muchas más no han sido 
todavía identificadas con objetos visibles. Las estrellas emisoras de 
rayos X resultaron ser sistemas binarios (ver pág. 129), con compo- 
nentes muy cercanos y de características muy peculiares. Estos siste- 
mas de estrellas dobles no son resolubles con el telescopio: una de las 
componentes es una estrella “compacta”, es decir una enana blanca, 
o una estrella de neutrones (como son los pulsares), o un “agujero 
negro” (es decir una estrella en donde la masa se ha comprimido a tal 
extremo, que el campo gravitacional enormemente intenso impide que 
toda radiación pueda salir de ella). La otra componente del sistema 
binario es una estrella relativamente normal, pero que experimenta una 
pérdida de materia que resulta atraída por la otra componente y choca 
violentamente contra su superficie. Se produce entonces una brusca 
combustión de esa materia, y eso genera rayos X. 

También se han detectado rayos X en varios cúmulos globulares, 
aunque todavía no se ha determinado el mecanismo por el cual se pro- 
ducen; es decir si es el que corresponde a sistemas binarios como el 
visto anteriormente, o algún otro fenómeno físico todavía desconocido. 

En galaxias cercanas, como las Nubes de Magallanes, o la nebulosa 
de Andrómeda, también se han comprobado muy intensas emisiones de 
rayos X. 

Otros fenómenos muy curiosos —como, por ejemplo, el rápido incre- 
mento de !a radiación de rayos X de una fuente, en forma muy similar 
a la curva de luz de una estrella nova (ver pág. 127), ha abierto dentro 
de la astronomía un nuevo y apasionante campo de investigación. 


RAYOS GAMMA 


Fuertes explosiones de rayos gamma en la longitud de onda de 
0,01 A o menor, con una duración de 0,1s a unos pocos segundos, 
han sido observados mediante los satélites Vela, un conjunto de tres 
artefactos que giran alrededor de la Tierra desde el año 1963. Se han 
detectado hasta una decena de explosiones por año que parecen no 
provenir de la Tierra, ni de ningún otro punto del sistema solar. Su 
origen es todavía un misterio al escribirse estas páginas. 

La cantidad de energía que envuelve una explosión de esta clase 


(1) Del mismo tipo que la utilizada en la obtención de radiografías. 
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es enorme y mientras no se consiga identificar algunas de las fuentes 
responsables y obtener una estimación de la distancia a la que se 
encuentran, no hay posibilidad de conocer la energía total que resulta 
de cada explosión. 

El pulsar de la nebulosa del Cangrejo fue también detectado en 
rayos gamma mediante un telescopio elevado por medio de globos, 
en la longitud de onda de 0,00012 Á, es decir correspondiendo a una 
energía de 100 Mev. 


PROYECTOS PARA EL FUTURO 


Numerosos proyectos de investigaciones espaciales se están desa- 
rrollando con el fin de ampliar nuestros cono:'mientos astronómicos, 
especialmente acerca del sistema solar. A continuación se resumen 
los principales proyectos. 

El Pioneer 11, que en diciembre de 1974 pasó por las cercanías 
de Júpiter, se acercará a Saturno en septiembre de 1979, lo que per- 
mitirá conocer en detalle la estructura de los anillos que rodean a 
aquel planeta. 

Hacia fines de 1977 se enviará otra nave acia Júpiter y Saturno; 
estudiará la atmósfera y composición de ambus, y se complementará 
con otra que se dirigirá a Júpiter y Urano en ia década que comienza 
en 1980. 

Esta última sería lanzada, probablemente, por el Space Shuttle, un 
cohete del tamaño de los mayores aviones actuales, que tendrá la faci- 
lidad de colocarse en una órbita terrestre y regresar luego por sus pro- 
pios medios. Con cuatro tripulantes y una enorme capacidad de carga 
podrá permanecer en órbita hasta unos 30 días y servirá de plataforma 
de lanzamiento de naves espaciales; desde él se podrán realizar, ade- 
más, observaciones de todo tipo. 

Se ha planeado también enviar naves a Marte, durante la década 
que se inicia en 1980, para estudiar en mayor detalle su superficie, 
detectar posibles cambios en ella y traer a la Tierra muestras de su 
suelo, El estudio de Venus y de algunos cometas, como el Halley 
(que será visible a simple vista en 1986), han sido incluidos en el pro- 
grama de las investigaciones futuras. 

También se ha pianeado, para los próximos diez años, la colocación 
en Órbita terrestre de un telescopio. Se estima que con una abertura 
de 2,40 m se podrán detectar objetos tan débiles como de magnitud 28, 
y su resolución será de 0”,1. Además de incrementar nuestros cono- 
cimientos sobre los objetos celestes que actualmente observamos desde 
la superficie de la Tierra, se estima que nos ofrecerá muchos descu- 
brimientos totalmente inesperados. 
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COMUNICACIONES CON OTRAS CIVILIZACIONES 


En varias oportunidades y utilizando los mayores radiotelescopios 
se han enviado al espacio muy sucintos mensajes codificados sobre la 
vida en la Tierra, a fin de que otras posibles civilizaciones los reciban, 
puedan interpretarlos y, eventualmente, contestarlos. 

Por otra parte, el Pioneer 10, lanzado al espacio en 1972 y que en 
este momento se está alejando lentamente del sistema solar, conduce 
una plaqueta con dibujos referentes al ser humano e información de la 
ubicación de la Tierra en el espacio y en el tiempo. Si seres inteligentes 
de otro lugar lo encontraran, podrían determinar las características 
fundamentales de nuestra civilización. Se estima, sin embargo, que la 
posibilidad de que ello suceda es ínfima, pues su velocidad, una vez fuera 
del sistema solar, será de 11,5 km/s, por lo que le llevará varios cientos 
de miles de años aproximarse a la distancia de 4 pcs, que corresponde 
a la estrella más cercana al Sol. 


Cúpula del telescopio de 150 cm de abertura y casa de astróno- y 
mos del Observatorio de Bosque Alegre, provincia de Córdoba. 


(Gentileza Observatorio Astronómico de Córdoba.) 
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APÉNDICE 


1. LA ENSEÑANZA. 
DE LA ASTRONOMÍA EN LA 
REPÚBLICA ARGENTINA 


La Astronomía se puede estudiar en el Observatorio Astronómico de La Plata 
(Universidad Nacional de La Plata) y en el Instituto de Matemáticas, Astronomía 
y Física (IMAF) dependiente de la Universidad Nacional de Córdoba. Los cursos 
comprenden dos primeros años donde se adquieren conocimientos de matemática, 
física y elementos de astronomía general y astronomía esférica y práctica. Al 
completar cuatro años de estudios en el Observatorio de La Plata y cinco años 
en el IMAF, en cuyo transcurso se estudian materias de astrofísica, mecánica 
celeste, física teórica, etc., se obtiene el título de Astrónomo o de Licenciado en 
Astronomía, respectivamente. Con materias adicionales y un trabajo de tesis se 
puede optar al título de Doctor en Astronomía. 


2. INSTITUTOS ASTRONÓMICOS 
ARGENTINOS 


Trabajos de investigación que se realizan 


Observatorio Astronómico de Córdoba (Bosque Alegre, provincia de Córdoba) 

Obtención e interpretación de espectros de estrellas y de galaxias. Clasifica 
ción espectral, velocidad radial, composición, estructura, etc. 

Estudios de galaxias mediante fotografías obtenidas con el telescopio reflector 
de Bosque Alegre, de 150cm de abertura. Clasificación, distribución de brillo. 
Galaxias peculiares. 

Estudio de estrellas variables en cúmulos globulares. 

Observación fotográfica de cometas y asteroides. Ocultación de estrellas por 
la Luna. Eclipses de Sol. 








Edificio del Observatorio Astronómico de La Plata, provincia 
de Buenos Aires. 


Observatorio Astronómico de La Plata (La Plata, provincia de Buenos Aires). 

Medición de las magnitudes de estrellas en varias bandas del espectro: ultra- 
violeta, azul, amarillo, rojo e infrarrojo. Interpretación de estos datos a fin de 
obtener información acerca de las propiedades de las estrellas. Observación de es- 
trellas variables. 

Obtención y estudio de espectros de estrellas. Teoría de las atmósferas 
estelares. 

Problemas referentes a los movimientos planetarios y de satélites. 

Ocultación de estrellas por la Luna. 

Determinación de la posición de las estrellas mediante el círculo meridiano; 
catálogos estelares. Control de los relojes de cuarzo. 

Radioastronomía solar: observación continua del Sol en la frecuencia de 
408 Mc/s (13 cm) y estudio de su vinculación con la actividad solar. 


Instituto Argentino de Radioastronomía (Pereyra Iraola, provincia de Bue- 
nos Aires). 

Observación e interpretación de los resultados acerca de la línea de 21cm 
en diversas regiones de la Vía Láctea y en las Nubes de Magallanes. Problemas 
teóricos relacionados con la distribución de gas y polvo; estructura espiral de 
la Galaxia. 


Observatorio Astronómico de San Juan (Marquesado, provincia de San Juan). 


Determinación de posiciones de estrellas con el círculo meridiano. Determi- 
nación de la latitud y corrección de reloj con el astrolabio de Danjon. 
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de Física Cósmica. 








Círculo meridiano instalado en el Observatorio Austral Yale- 
Columbia. 


Observatorio Austral Yale-Columbia (El Leoncito, Barreal, prov. de San Juan). 
Observación fotográfica de todo el cielo austral para determinar los movi- 
mientos propios de las estrellas. Observación de asteroides y de satélites de 
los planetas. 
Determinación de posiciones de estrellas con el círculo meridiano 


Observatorio de Física Cósmica (San Miguel, provincia de Buenos Aires). 

Obtención de una fotografía diaria del Sol para determinar el número de 
manchas. Además, de acuerdo con un convenio internacional, entre las 10% y 
12* 30" de cada día, patrullaje fotográfico continuo del Sol con el filtro de Lyot 
a efectos de contar con un registro de las fulguraciones. 

Medición con un radiotelescopio de 5 m de diámetro de abertura de la radia- 
ción solar en 408 Mc/s para el estudio de la actividad solar y su vinculación con 
el número de manchas. 














Equipo instalado en el Observatorio Naval para la conservación, 
comparación y emisión de la hora. 


Observatorio Naval (Avenida Costanera Sur, ciudad de Buenos Alres). 
El Observatorio Naval pertenece a la Secretaría de Marina y de acuerdo con 


el decreto del 12 de noviembre de 1923 está encargado de la trasmisión de la 
hora oficial argentina. 


Posee relojes de cuarzo con los cuales diariamente trasmite en 5 intervalos 
de 1 hora de duración una frecuencia patrón y el “tiempo universal coordinado”, 
con precisión de 1 x 10-W para la frecuencia patrón, y de 0*,0001 en las pulsa- 
ciones horarias. Además, cada media hora emite, por intermedio de las radio- 
difusoras de la ciudad de Buenos Aires, pulsos horarios con precisión de 0*,01. 
También mantiene un servicio de hora oficial mediante un reloj parlante conectado 
con la red telefónica de la ciudad de Buenos Aires. 


En 1968 puso en funcionamiento en la Base Naval de Punta Indio, provincia 
de Buenos Aires, y en colaboración con el Observatorio Astronómico de La Plata, 
un anteojo cenital fotográfico. Este instrumento permitirá obtener de manera 
muy precisa la latitud y la hora mediante la observación de distancias cenitales de 
estrellas. 


3. OTRAS INSTITUCIONES 2 
DEDICADAS A LA ASTRONOMÍA 


Asociación Argentina Amigos de la Astronomía (Parque Centenario, ciudad de 
Buenos Aires). 


Es una sociedad que agrupa a todas las personas interesadas en la astro- 
nomía. Dicta cursos elementales sobre diversos temas de astronomía; cuenta con 
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Edificio de la Asociación Amigos de la Astronomía. 


cierto número de pequeños telescopios con los que se realizan observaciones de 
estrellas variables, ocultaciones de estrellas por la Luna, etc. Posee una biblioteca 
especializada y edita la “Revista Astronómica", que en el primer nariero de cada 
año presenta una efemérides con los datos astronómicos más importantes. 


Planetario Municipal (Parque Tres de Febrero, ciudad de Buenos Aires). 
Este instrumento proyecta sobre la cúpula interior de un recinto circular el 
aspecto del cielo estrellado para cualquier lugar de la Tierra. El aparato de pro- 
yección se encuentra ubicado sobre el piso y en el centro. A su alrededor, en 
filas concéntricas y en sillas reclinables, se ubican 360 personas. Una persona, 


Planetario Zeiss 
instalado en el Pla- 
netario Municipal 
de la ciudad de 
Buenos Aires. Cada 
una de las cabezas 
proyecta los astros 
de un hemisferio 
celeste. 




















yección se encuentra ubicado sobre el piso y en el centro. A su alrededor, en 
filas concéntricas y en sillas reclinables, se ubican 360 personas. Una persona, 
instalada a un costado del recinto, maneja los controles y proporciona explicación 
de todo lo que se observa. 

Cuando se oscurece totalmente el recinto y se proyecta el cielo estrellado 
artificial, cada espectador se siente sumergido en la contemplación del universo 
y puede advertir muchos de los fenómenos que se producen en el cielo. 

El planetario tiene una gran utilidad didáctica, pues muestra los sistemas de 
coordenadas, el movimiento aparente de la esfera celeste, el desplazamiento del 
Sol entre las constelaciones, los movimientos de los planetas, el fenómeno de 
la precesión, los meteoros, la luz zodiacal, los satélites artificiales, etc. 
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La EDITORIAL KAPELUSZ S.A. dio término a la presente tirada de la primera edición de esta 
obra, que consta de 3.000 ejemplares, en el mes de febrero de 1980, en los Talleres Gráficos 
Favaro, Independencia 3277, Buenos Aires. 
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CARTAS CELESTES 


Í Las seis cartas celestes que complementan el texto ASTRONOMIA ELE- 
MENTAL, por Alejandro Feinstein, tienen por objeto familiarizar al alumno 
con la observación del cielo, facilitándole la identificación de las constelacio- 
nes, y con ello la de otros cuerpos celestesa Con ese propósito, en dichas 
cartas se trazaron los horizontes que limitan el cielo visible a las latitudes 
p=-—25* y p=-— 40%. Si el lugar de observación está comprendido entre 
dichas latitudes, el límite del horizonte y su centro correspondiente (cenit) 
se correrán hacia el sur o hacia el norte según que la latitud aumente o dis 
minuya, respectivamente. 


Cómo orientar las cartas. Para orientar las cartas en relación con el cielo 

visible desde el punto de observación, proceda así: 

1, Determine la ubicación de los puntos cardinales en el lugar de ob- 
servación. 

2. Ponga la carta perpendicularmente al suelo, con el frente dirigido 
hacia usted y de tal manera que el horizonte de la carta que está 
hacia abajo sea el homólogo del punto cardinal que usted enfrenta. 
Así, si está mirando hacia el sur, el horizonte sur de la carta debe 
estar hacia abajo; en consecuencia tendrá el norte de la carta arriba, 
el este a su izquierda y el oeste a su derecha, en estricta corres- 
pondencia con los puntos cardinales del lugar. 

3. Inicie la identificación por las constelaciones más conocidas y fáciles 
de ubicar. Así, por ejemplo, mirando hacia el sur, es fácil localizar 
la Cruz del Sur. Muy cerca de esta constelación, las estrellas a y B 
del Centauro proporcionan una excelente ayuda para otras identifi- 
caciones. 


Elección de la carta a utiliza:. El aspecto del cielo representado en cada 
carta corresponde, aproximadamente, al que se observa a las 20 horas del 
huso horario de las 4 horas, en las fechas que se indican: carta 1: 21 de 
enero; carta 2: 21 de marzo; carta 3: 21 de mayo; carta 4: 21 de julio; car- 
ta 5: 21 de setiembre; carta 6: 21 de noviembre. 

Cada 4 horas (aproximadamente) de atraso en la observación, determina 
usar la carta correlativamente siguiente: 21 de enero a las 20: carta 1; 21 de 
enero a las 24: carta 2; 21 de enero a las 4: carta 3. 

En cada carta se indican las fechas y las horas de coincidencia aproxi 
mada entre el cielo visible y el representado. 





MAGNITUDES 
Primera 
Segunda 
Tercera 
Cuarta 
Quinta 


21 de enero alas 20h 

6 de enero a las 21h 

21 de diciembre a las 22h 
6 de diciembre a las 23h 
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MAGNITUDES 


Primera 
Segunda 
Tercera 
Cuarta 
Quinta 


21 de marzo a las 20h 
6 de marzo a las 21h 
21 de febrero a las 22h 
6 de febrero a las 23h 





MAGNITUDES 
Primera 
Segunde 
Tercera 
Cuarta 
Quinta 


21 de mayo a las 20h 
6 de mayo a las 21h 
21 de abril a las 22h 
6 de abril a las 23h 





MAGNITUDES 
Primera 
Segunda 
Tercera 


Cuarte 
Quinta 


21 de julio a las 20h 
6 de julio a las 21h 
21 de junio a las 22h 
6 de junio a las 23h 





MAGNITUDES 
Primera 
Segunda 
Tercera 
Cuerla 
Quinta 


21 de setiembre a las 20h 
6 de setiembre a las 21h 
21 de agosto a las 22h 

6 de agosto a las 23h 





MAGNITUDES 
Primera 
Segunda 
Tercera 
Cuerta 
Quinte 


21 de noviembre a las 20h 
6 de noviembre a las 21h 
21 de octubre a las 22 h 
6 de octubre a las 23h 





